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Of night and light and the half light, 
I would spread the cloths under your feet: 
But I, being poor, have only my dreams; 
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Tread softly because you tread on my dreams.  
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Kaster seg rundt meg 
Og tar med meg 
Inn i evighet 
Og over glemte fjell. 
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Der ute etsted 
Et sus som alltid vil forbli 
En kryptisk og glemt melodi 
Over hustak og vann 
Noe i meg dør 
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Alt bra jeg har forlatt 
I min søken etter vind. 
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Bilan de recherche - Résumé 
Ce travail se propose de modéliser les ionosphères planétaires comme celles de la 
Terre et de Titan à travers notamment les processus de transport cinétique des électrons et 
des protons. 
Du côté jour, la principale source d'énergie est la photoionisation de la thermosphère 
par le flux solaire extrême ultraviolet et le transport des électrons secondaires produits. Ces 
processus ont été modélisés pour la première fois dans le cas des ions doublement chargés 
N2++, O2++ et O++. Les résultats de la simulation sont comparés avec succès aux seules données 
disponibles sur Terre pour O++. De cette validation expérimentale, nous prédisons ainsi la 
présence d'ions moléculaires doublement chargés dans l'ionosphère de la Terre et de Titan. 
Nous présentons ensuite une étude de sensibilité des concentrations ioniques aux paramètres 
géophysiques qui permettra dans le futur la recherche systématique de ces ions dans les 
atmosphères denses de planètes et de satellites. 
La deuxième source d'énergie est la précipitation directe des électrons et des protons 
au sommet de l'ionosphère. Nous détaillons la genèse du modèle d'ionosphère TRANS4, à 
travers le couplage et l'optimisation de différents codes de transport cinétique et fluide 
capables de prendre en compte simultanément les précipitations d'électrons et de protons. Ce 
modèle constitue un outil unique et cohérent de diagnostic de l'impact combiné des protons et 
des électrons sur l'ionosphère en permettant notamment le calcul des profils de raies Balmer 
de l'hydrogène. Afin de valider et de tester le modèle en conditions réelles, nous étudions 
ensuite un événement sol/satellite coordonné, le 22 janvier 2004. Cet événement a permis une 
approche quantitative du comportement de l'ionosphère soumis à un événement actif proton-
électrons, sous le triple angle des données radar, satellite et optique. Les perspectives sont 
nombreuses et le portage du code dans d'autres ionosphères telles Titan, Mars ou Vénus est 
une voie de recherche privilégiée, qui coïncide avec les mesures en direct des sondes Cassini 
(NASA/ESA), Mars Express et Vénus Express (ESA). 
Une collaboration étroite avec le Laboratoire de Chimie Physique (LCP, Orsay) ainsi 
qu’avec les universités d’Oslo et de Svalbard (UNIS) a été menée tout au long de ce travail. 
Mots-clefs : Ionosphères planétaires – Planétologie comparée – Modélisation 
numérique – Ions doublement chargés N2++, O2++ et O++ – Transport cinétique des protons et des 
électrons – Terre – Titan – Coordinations sol/satellite – radars EISCAT. 
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Research summary 
This PhD project consists in the modelling of planetary ionospheres such as those of 
the Earth and Titan through high-energy transport processes occurring on the dayside and on 
the nightside at auroral latitudes. 
On the day side, a main source of interaction is the photoionisation of the atmosphere 
by the EUV solar flux and the transport of the secondary electron then produced. This process 
has been modelled for the first time in the case of the doubly-charged ions N2++, O2++ and O++. 
The results are successfully compared to the few atmospheric O++ data available on Earth, for 
which a very good agreement is found. This validation of our theoretical approach leads to the 
first prediction of molecular dications in the Earth's and Titan's ionospheres. A pioneer 
sensitivity study to geophysical conditions has then been performed, which allows to search 
systematically for multiply-charged ions in other dense planetary atmospheres (Venus and 
Mars). 
The second source of ionisation is the direct precipitation of solar-wind electrons and 
protons at the top of the ionosphere. As a dynamical coupling and an updating of different 
kinetic codes, a consistent kinetic/fluid proto-electron numerical model called TRANS4 has 
been built during my research, which makes it a unique tool to get a precise diagnostics of 
combined proton and electron impacts in the ionosphere. To validate and test the model, I 
have studied several coordinated ground-based/satellite events, for which I give a precise 
description of the ionosphere from the optical, radar and satellite points of view. Perspectives 
are numerous, and one privileged track is to port the whole model to other planetary 
atmospheres, such as Mars, Venus or Titan, a will that coincides with the exciting success of 
Mars Express, Venus Express (ESA) and Cassini-Huygens (NASA/ESA) planetary missions. 
A fruitful collaboration with the Physico-Chemistry Laboratory (LCP, Orsay, France) 
as well as with the University of Oslo and the University Centre in Svalbard (UNIS, Norway) 
was successfully led throughout the building of this work. 
Keywords: Planetary ionospheres – Comparative planetology – Numerical modelling – 
Doubly-charged ions N2++, O2++ and O++ – Kinetic transport of protons and electrons – Earth – 
Titan – Coordinated satellite and ground-based instruments – EISCAT radars. 
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indissociable de ces petits moments partagés à 
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l’amitié et de la confiance entre nous, il en 
fallait pour tenir et continuer à avancer à plus 
de 2000 km de distance ! En un mot : Merci ! 
Mes remerciements vont aussi à Monsieur 
Wlodek Kofman, directeur du Laboratoire de 
Planétologie de Grenoble, pour m’avoir accueilli 
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Jeg vil takke Professor Jøran Moen på 
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have helped me to grow up!  
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Préambule 
 « Il est certain, comme on le démontrera d’après 
un grand nombre d’observations qui ne sont pas 
équivoques, que l’Atmosphère du Soleil […] atteint 
quelquefois jusqu’à l’Orbite Terrestre.  
C’est alors que la matière qui compose cette 
Atmosphère venant à rencontrer les parties 
supérieures de notre air, en deçà des limites où la 
Pesanteur universelle, quelle qu’en soit la cause, 
commence à agir avec plus de force vers le centre de 
la Terre que vers le Soleil, tombe dans l’Atmosphère 
Terrestre à plus ou moins de profondeur, selon que la 
pesanteur spécifique est plus ou moins grande, eu 
égard aux couches d’air qu’elle traverse, ou qu’elle 
surnage. » 
Jean-Jacques Dortous de Mairan, Traité 
historique et physique de l’aurore boréale. 
De Mairan avait vu juste. Lorsqu’en 1733, alors membre de l’Académie des 
Sciences et physicien reconnu, il parle intuitivement de relation entre le Soleil et la 
Terre, le principal mécanisme d’échange d’énergie dans la haute atmosphère 
terrestre est posé. Il faudra encore l’ajout d’un champ magnétique comme ingrédient 
indispensable de la physique des aurores boréales (une relation découverte 
accidentellement par l’astronome suédois Anders Celsius et son assistant Olof 
Hiorter en 1747), et comme point d’orgue les expériences du physicien norvégien 
Kristian Birkeland, plus d’un siècle et demi plus tard (Birkeland, 1896), pour enfin 
comprendre et simuler la formation des aurores polaires.  
Cette thèse est comme un écho à ces premiers pas qui ont mené à la 
naissance de la Géophysique moderne, les anglo-saxons parlant eux de Space 
Physics, un terme qui a l’avantage d’englober toutes les planètes du système solaire 
en une seule expression. Avec le recul, les écrits de de Mairan préfigurent les 
concepts phares de la géophysique. « L’Atmosphère Solaire » de de Mairan, c’est le 
vent solaire, ce flux continu de particules très énergétiques, ions, protons et électrons 
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essentiellement, éjectées en permanence de la couronne solaire. La matière qui la 
compose et « tombe dans l’Atmosphère Terrestre », ce sont les précipitations 
d’électrons et de protons, qui, en fonction de leur énergie initiale, se déposent à plus 
ou moins haute altitude dans l’ionosphère. 
Au cours de cette thèse, ma préoccupation a été l’étude des processus d’entrée 
d’énergie dans la haute atmosphère sous l’angle de la modélisation du transport 
cinétique des particules énergétiques, électrons et protons. La  région d’étude se 
situe typiquement entre 90 et 800 km d’altitude sur Terre, une région où particules 
neutres – constituant la thermosphère – et ions –formant l’ionosphère – se mêlent 
intimement et qui est soumise à la fois au vent solaire et à l’environnement 
magnétique de la Terre. Cette thèse s’inscrit dans un cadre plus général, la 
météorologie de l’espace, et concrétise la volonté de la communauté de construire des 
modèles d’ionosphère cohérents et les plus complets possibles. Deux processus 
complémentaires impliquant des énergies très suprathermiques sont exposés dans ce 
manuscrit, la double photoionisation d’une part, l’ionisation par impact du flux 
(H+,H) d’autre part. 
Chacun de ces processus fait appel au formalisme cinétique et statistique de 
Boltzmann, développé mathématiquement il y a plus d’un siècle, formalisme qui 
constituera la clef de voute de ce travail. À travers l’utilisation du code d’ionosphère 
TRANSCAR, acronyme de TRANSport au CARré et développé au LPG, et la 
construction d’un code couplé proton-électron pour rendre compte des précipitations 
combinées (H+, e–), nous verrons la puissance de ce formalisme et sa capacité à 
rendre compte de la structure fine des ionosphères planétaires. 
Deux constats préliminaires s’imposent. Jusqu’à maintenant, seuls les ions 
simplement chargés ont été considérés dans l’atmosphère de la Terre, l’influence des 
ions multiplement chargés étant toujours négligée. De surcroît, les dernières 
mesures en laboratoire ont pu montrer que les sections efficaces de création de tels 
ions peuvent représenter une part significative de l’ionisation totale. Il est donc clair 
que, pour affiner notre description des ionosphères denses planétaires, nous devons 
envisager la présence des ions multiplement chargés et à plus forte raison celle des 
ions doublement chargés ou dications.  
Sur Terre, seulement quelques mesures fiables existent et il manque une 
statistique poussée en fonction des paramètres géophysiques1 que sont l’activité 
solaire (représentée par exemple par l’indice de flux solaire radio mesuré à 10,7 cm 
de longueur d’onde ou f10.7), l’activité magnétique (indice Ap) ou l’angle solaire 
zénithal (noté χ). L’ambition est donc de modéliser pour la première fois, grâce au 
transport, les concentrations des ions N2++, O2++ et O++ sur Terre, une idée qui fait 
suite aux études simplifiées menées à la fin des années 1970 sur l’ion O++ (Breig et 
                                                  
1 Pour une description des indices géophysiques, cf. Mayaud (1980). 
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al., 1977 ; Avakyan, 1978a). Ainsi, productions primaires par photoionisation directe 
des composants neutres, productions secondaires via ionisation par les 
photoélectrons primaires créés et enfin pertes dues aux réactions chimiques avec le 
gaz neutre, sont à expliciter avant de pouvoir calculer les concentrations des ions. 
Cette modélisation a été incluse dans le code d’ionosphère TRANSCAR. L’apport 
d’un électron supplémentaire par ionisation aura, nous le verrons, un effet important 
en fonction de l’altitude, mais aussi de l’activité solaire et de l’heure du jour.  
La première partie de cette thèse (Acte I) se propose donc d’étudier les ions 
doublement chargés dans l’atmosphère de la Terre ; après validation grâce aux 
quelques mesures disponibles, cette approche sera par la suite étendue à Titan. Nous 
verrons également que le modèle, en plus de permettre l’étude statistique des 
dications, donne des prédictions sur certaines constantes de vitesse difficiles à 
mesurer en laboratoire. 
Pour compléter le tableau des entrées d’énergie dans l’ionosphère, il manque 
la compréhension des précipitations de particules, protons et électrons. Le transport 
des électrons suprathermiques est bien compris et modélisé, et ce depuis de 
nombreuses années. Il n’en est pas de même pour le transport des protons : l’un des 
écueils de ce mécanisme est qu’il est resté presque totalement décorrélé des études 
sur les électrons. On étudie en général ou les électrons ou les protons, rarement les 
deux. Or il est évident que cette dichotomie est réductrice vis-à-vis de la réalité 
physique puisque, le plus souvent, on observe des précipitations simultanées 
d’électrons et de protons. Les aurores à protons (proton aurorae) sont en général 
contaminées par les précipitations électroniques. Il existe déjà des modèles 
cinétiques séparés tels que TRANSCAR ou le code de transport cinétique 
hydrogène/protons développé par Galand & Lilensten (1996). L’idée est donc de 
coupler dynamiquement ces deux modèles afin d’obtenir une information sur l’impact 
relatif des protons et des électrons sur un événement donné : la partie fluide de 
TRANSCAR va nous permettre alors d’accéder directement aux concentrations 
ioniques, températures et taux d’ionisation dus aux protons pour un faisceau originel 
combiné.  
L’Acte II de cette thèse se propose ainsi de construire un modèle couplé protons-
électrons capable de rendre compte de l’apport d’énergie observé lors des événements 
les plus complexes enregistrés par les instruments, qu’ils soient embarqués sur 
satellite ou au sol. Nous verrons ainsi la genèse de TRANS4, le couplage dynamique 
effectué, sa validation physique et son optimisation numérique. Le calcul des profils 
de raies Doppler ainsi que celui des redistributions angulaires est également 
présenté et a fait l’objet d’une réécriture des codes originaux. Il sera temps ensuite 
de confronter notre modèle tout neuf avec un événement géophysique 
particulièrement intense en terme de précipitations de protons et d’électrons, et qui 
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bénéficie d’une large couverture instrumentale (radars, spectrophotomètres, 
satellite). 
Ce travail de thèse est aussi l’histoire d’une collaboration internationale 
pluridisciplinaire que nous avons pu mettre en place ces dernières années au 
Laboratoire de Planétologie de Grenoble (LPG). Pour tout ce qui concerne la chimie, 
l’obtention des sections efficaces d’interaction prises en entrée de nos modèles 
d’ionosphères, nous nous sommes appuyés sur l’expérience en la matière du 
Laboratoire de Chimie Physique (LCP), situé à Orsay, où nous avons pu bénéficier 
des dernières mesures en laboratoire de l’équipe Physico-Chimie des Ions en Phase 
Gazeuse dirigée par Odile Dutuit et composée notamment de Roland Thissen et 
Christian Alcaraz. Par ailleurs, ma deuxième année de thèse s’est déroulée en 
Norvège, dans l’archipel de Svalbard (situé dans le cornet polaire) pour la campagne 
d’observations de l’hiver 2004-2005 sous la houlette de Fred Sigernes, Dag Lorentzen 
(UNIS – University Centre in Svalbard) et Anja Strømme (EISCAT ESR), puis à 
Oslo sous la direction de Jøran Moen (Gruppen for Plasma- og Romfysikk, Université 
d’Oslo) pour la partie interprétation et couplage des codes d’ionosphère. Une 
aventure scientifique autant qu’humaine. 
Comme je l’ai mentionné, le point de départ de la modélisation repose sur le 
modèle d’ionosphère TRANSCAR (Lilensten et Blelly, 2002). Développé 
conjointement au LPG et au CESR2, ce modèle est composé au départ de deux 
descriptions physiques couplées basées sur le formalisme de Boltzmann (Fig. i). Les 
entrées de TRANSCAR sont les profils verticaux des constituants neutres de 
l’atmosphère donnés par le modèle MSIS-903 (Hedin, 1991), le flux solaire EUV 
(Tobiska, 1991, 1993), les sections efficaces de photoionisation et les constantes de 
réaction (Rees, 1989 ; LCP).  
La première description résout l’équation cinétique de transport dissipative de 
Boltzmann qui donne l’évolution du flux stationnaire des électrons suprathermiques 
depuis le sommet de l’ionosphère jusqu’à sa base, et à laquelle on applique 
l’hypothèse de stationnarité : pertes et sources d’électrons s’équilibrent à tout 
instant. En sortie, on obtient les productions d’excitation et d’ionisation des 
constituants neutres, ainsi que le chauffage des électrons thermiques. 
La deuxième description concerne le transport fluide macroscopique : grâce aux 
productions d’ionisation produites par la partie cinétique, on résout les quatre 
premiers moments de la fonction de distribution pour les ions et les électrons 
thermiques. Chaque espèce i est alors décrite par sa concentration ni (ordre 0), sa 
vitesse ui (ordre 1), sa température Ti (ordre 2) et son flux de chaleur qi (ordre 3). On 
                                                  
2 Centre d’Étude Spatiale des Rayonnements, situé à Toulouse. 
3 Le modèle Mass Spectrometer and Incoherent Scatter ou MSIS est construit à partir de 
nombreuses mesures (radars, fusées). 
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appelle cette approximation l’approximation 8-moments, car les 4 paramètres ni, ui, 
Ei et qi sont respectivement un scalaire (dimension d1 = 1), un vecteur (d2 = 3), un 
scalaire (d3 = 1) et un vecteur (d4 = 3), soit en tout 8 « moments » (Schunk, 1977). La 
relation de fermeture des équations porte sur une condition sur la forme de la 
fonction de distribution qui permet d’expliciter les moments de plus haut ordre 
comme une fonction des moments de plus bas ordre. 
Une troisième approche est incluse dans TRANSCAR qui ajoute une composante 
horizontale à la dynamique de l’ionosphère due à la présence de champs électriques 
de convection. Des cartes de potentiel, données par exemple par les radars à 
diffusion cohérente SuperDARN4 situés dans les régions polaires, sont alors 
nécessaires pour décrire l’évolution d’un tube de flux sous l’action d’un champ 
électrique. 
En plus des productions d’ionisation et des concentrations, températures et flux 
de chaleur, des sorties annexes de TRANSCAR sont le calcul des émissions 
lumineuses aurorales dont les plus intenses sont la raie rouge à 630 nm et la raie 
verte à 557,7 nm (Culot et al., 2004) ainsi que le TEC (Total Electron Content ou 
Contenu en Électrons Total), utilisé comme traceur de l’ionosphère.  
 
Fig. i – Modèle d’ionosphère TRANSCAR : couplage du transport 
cinétique avec le transport fluide. 
                                                  
4 Le Super Dual Auroral Radar Network est un réseau composé de 10 radars dans l’hémisphère 
auroral nord et 7 dans l’hémisphère sud dédiés notamment à l’étude de la convection 
ionosphérique. 
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Gardons en mémoire la Fig. i : elle témoignera à la fin de ce manuscrit de 
l’évolution du code pendant ces deux ans et demi. 
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Organisation du texte 
All the world’s a stage  
And all the men and women merely players 
They have their exits and entrances  
And one man in his time plays many parts 
His acts being seven ages. 
William Skakespeare, As You Like It. 
  
Ce manuscrit de thèse s’organise en deux principaux actes, qui constituent la 
trame de mon travail de doctorant au Laboratoire de Planétologie de Grenoble, au 
long de ces deux années et demi d’échange et de collaborations en Norvège et en 
France. 
Les deux actes correspondent à un thème principal qui donne le titre principal à 
ce travail, à savoir la modélisation des processus à haute énergie dans l’ionosphère 
de la Terre et de Titan, avec la prise en compte pour la première fois de la double 
photoionisation d’une part et des précipitations de protons d’autre part. Chaque 
thème correspond à une partie, l’une en français (ions doublement chargés), l’autre 
en anglais (impact des protons).  
Le premier acte porte donc sur la modélisation et la prédiction des ions 
doublement chargés, moléculaires et atomiques, dans les atmosphères de la Terre et 
de Titan, faisant suite au travail effectué sur Mars par Witasse et al. (2002), et qui a 
été faite en collaboration avec le Laboratoire de Chimie Physique d’Orsay (LCP) et la 
division recherche de l’ESA, l’ESTEC. Le deuxième acte traite quant à lui de la 
modélisation des précipitations combinées de protons et d’électrons et la mise en 
place d’un code de transport de proto-électrons couplé dynamiquement, que nous 
avons appelé TRANS4. Celui-ci correspond à une évolution importante du code 
d’ionosphère TRANSCAR, développé au LPG, avec la prise en compte du transport 
de (H, H+). Ce deuxième acte s’est déroulé pour partie en Norvège, pour partie en 
France. 
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Comme un écho à Shakespeare, sept chapitres constituent le manuscrit, que je 
vais ici détailler un à un :  
n Le premier chapitre, après un bref rappel du contexte historique dans lequel 
cette étude se place, s’attache à expliquer physiquement la démarche de 
modélisation adoptée dans le cas de nos trois ions N2++, O2++ et O++ avec la 
description mathématique des productions primaires et secondaires et des sections 
efficaces de photoionisation et par impact électronique prises en entrée du code 
numérique. Cette partie, au tout début de ma thèse, a été faite en collaboration 
étroite avec le LCP. 
o Le deuxième chapitre est de loin le plus imposant en terme de pages : y sont 
présentés les résultats des productions primaires et secondaires (§ 2.1–2.3)  ainsi que 
la validation avec les données satellite sur les concentrations de O++ dans 
l’atmosphère terrestre. Je présente ensuite une étude de sensibilité aux conditions 
géophysiques des concentrations (§ 2.4). Le modèle est enfin porté sur Titan et ceci 
constitue le paragraphe 2.5.  
p Le chapitre 3 est quant à lui dédié à la détection des ions doublement chargés 
et permet de tracer les perspectives de ce travail. 
Les chapitres suivants sont rédigés en anglais. 
q Le chapitre 4 décrit la genèse du code TRANS4 et la construction du modèle 
de transport couplé proton-électron. J’y précise l’interfaçage et le calcul des profils de 
raie Doppler des raies Balmer Hα et Hβ. 
r Le cinquième chapitre a pour sujet l’accélération du code et sa validation 
physico-numérique, qui prépare la comparaison aux données. 
s Le chapitre 6 correspond à l’étude d’un événement géophysique particulier où 
les précipitations combinées protons/électrons étaient particulièrement intenses. 
L’événement coordonné a fait l’objet de 9 mois de travail effectué en Norvège à 
Svalbard puis à Oslo sur l’analyse et l’interprétation des données optiques (spectres 
Doppler), radar (le radar EISCAT ESR5) et satellite (DMSP). Après la description 
détaillée de l’événement (le 22-01-2004 au-dessus de l’archipel de Svalbard), 
l’analyse et le traitement des données, j’ai pu confronter TRANS4 aux données 
mesurées. 
                                                  
5 Le radar à diffusion incohérente ESR, ou EISCAT Svalbard Radar, est situé à 78° de latitude 
Nord dans l’ovale auroral sur l’archipel de Svalbard (Norvège). 
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t Enfin, le chapitre 7 constitue une conclusion préliminaire à l’acte III pour la 
partie sur les protons. Les perspectives et évolutions souhaitables du modèle sont 
exposées. 
L’acte III se veut une conclusion générale du manuscrit, où je replace mon 
travail dans la perspective d’une recherche plus axée sur la planétologie comparée 
(Mars, Titan notamment) et dont mon étude sur Titan constitue un marche-pied. 
 
Il est temps maintenant d’ouvrir le rideau de cette pièce de théâtre qu’est la 
thèse. Place à l’acte I, ou comment les ions doublement chargés peuvent jouer un rôle 
dans les ionosphères planétaires. 
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Acte I  
Les ions doublement chargés 
 
 
 
 
 
 
Il n'y a que le désert qui guérisse le 
désespoir : on peut y pleurer sans crainte 
de faire déborder un fleuve.  
Ahmadou Kourouma,  
En attendant le vote des bêtes sauvages. 
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Chapitre 1 
Comment modéliser les ions doublement 
chargés ? 
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Les photons solaires dans l’extrême-ultraviolet, que l’on notera EUV dans la 
suite, de longueur d’onde inférieure à environ 120 nm, sont source d’excitation, de 
dissociation, de chauffage et d’ionisation de la haute atmosphère terrestre, créant 
ainsi l’ionosphère, siège de processus physiques complexes. Aux collisions élastiques 
et inélastiques se superposent des mécanismes de diffusion et de transport d’énergie, 
le tout immergé dans le champ magnétique de la Terre. Les photoélectrons primaires 
créés peuvent être plus chauds que les électrons ambiants thermalisés et ioniser à 
leur tour l’atmosphère, dans un processus secondaire régi par les équations 
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cinétiques de Boltzmann sur le flux électronique suprathermique. Le code de 
modélisation de l’ionosphère TRANSCAR brièvement présenté en préambule permet 
de décrire finement ces phénomènes, et sera expliqué en détail tout au long de ce 
travail. Une des sorties du modèle est alors, via le calcul des productions de chaque 
ion, les profils de concentrations des six principaux ions présents dans l’ionosphère, à 
savoir N2+, O2+, O+, N+, H+ et NO+. 
Depuis peu, la présence d’ions doublement chargés dans les ionosphères 
planétaires connaît un engouement croissant à la fois dans la communauté des 
physico-chimistes, qui y voient l’intérêt d’étudier la stabilité de ces ions dans des 
conditions hors-laboratoire, et dans celle des ionosphériciens, qui jusqu’alors 
négligeaient toute contribution des ions multiplement chargés.  
Profitant du contexte dynamique de l’exploration martienne, Witasse et al. 
(2002) ont ainsi pu modéliser pour la première fois grâce à TRANSCAR la 
contribution des dications CO2++ dans l’atmosphère de Mars, prédisant leur existence 
vers 145 km d’altitude. Cette étude a permis de pointer la nécessité de reconsidérer 
la contribution des ions créés par ionisation multiple… De Mars à la Terre, il n’y 
avait qu’un pas que cette thèse se propose de franchir. Qu’en est-il donc des ions 
doublement chargés sur Terre ? 
1.1 Retour aux sources 
Pour comprendre le contexte historique et scientifique dans lequel je me suis 
plongé en ces années de thèse, nous devons dérouler le fil du temps depuis les 
premières découvertes en laboratoire jusqu’aux efforts contemporains de 
modélisation. 
L’histoire de la découverte des ions multiplement chargés commence en 1920, 
alors que les échos de la Première Guerre Mondiale commencent tout juste à se 
dissiper. Aston (1920) observe pour la première fois des ions moléculaires 
doublement chargés à l’état stable, une expérience très vite confirmée par Thomson 
(1921). Celui-ci attribue encore de manière imprécise l’espèce incriminée à la 
molécule de CO ou bien à celle de N2. 
Il faut attendre près d’un demi-siècle pour que les aéronomes se penchent enfin 
sur le sujet. Les premières découvertes viennent, comme c’est le cas lors des débuts 
de l’aéronomie, par l’observation optique. Meinel (1951) cite ainsi la contribution du 
physicien norvégien Lars Vegard, une figure que nous retrouverons plus tard dans ce 
manuscrit à propos des raies Balmer de l’hydrogène. Vegard annonçe à la fin des 
années 1940 l’identification de la raie de OIII (λ500,8 nm) dans le spectre auroral à 
l’emplacement d’un ensemble de raies intenses situé à 500,04 nm. Pourtant, cette 
identification est très vite mise en doute, car l’émission de O++ est constituée d’un 
doublet qui se révèle impossible à identifier dans le spectre. Faute de doublet 
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clairement identifié, l’hypothèse doit être abandonnée. A la piste photométrique qui 
se referme, succèdent les mesures in-situ par satellites qui se révèlent, au tournant 
des années 1960, plus fructueuses.   
En 1967, grâce au spectromètre de masse embarqué sur le satellite Explorer 31, 
Hoffman (1967) peut ainsi détecter in-situ l’ion O++ dans l’ionosphère terrestre.  
Rapidement suivent des tentatives théoriques pour rendre compte de l’effet de 
ces ions dans l’atmosphère de la Terre. Ainsi Nakada & Singer (1968) puis Walker 
(1970) étudient la diffusion thermique des ions O++ dans le système ionosphère-
magnétosphère. Prasad & Furman (1975), prenant comme point de départ les 
mécanismes de double photoionisation et plus encore Avakyan sur l’effet Auger 
(1978a, 1978b), montrent la nécessité également de prendre en compte dans les 
modèles les ions moléculaires N2++ et O2++ supposés jusqu’alors instables à cause de 
la répulsion coulombienne.  
A cause des grandes incertitudes de mesure concernant la création, la stabilité 
et la réactivité des dications moléculaires, tous les efforts de modélisation se 
cantonnent par la suite à l’espèce O++, dont les concentrations sont mesurées pour la 
première fois de manière précise en 1974 par le satellite américain Atmosphere 
Explorer C6. Breig et al. (1977) publient ces mesures et les comparent à un modèle ad 
hoc très simplifié où les constantes de vitesses liées à O++ correspondent à des 
ajustements. Dès l’année suivante, Avakyan (1978a, 1980) puis Victor & 
Constantinides (1979) mentionnent la double photoionisation de l’atome d’oxygène et 
expliquent que ce processus peut devenir prépondérant à basse altitude sur 
l’ionisation de O+. Breig et al. (1982) remettent donc l’ouvrage sur le métier et 
incluent ce mécanisme supplémentaire, en comparant leur modèle aux mêmes 
données de Atmosphere Explorer, dont le traitement a entre-temps été optimisé. Ils 
déduisent une nouvelle constante de vitesse k = 6.6 × 10–11 cm3 s–1 pour la réaction 
encore mal connue O++ + O. 
Plusieurs études appliquées aux autres planètes permettent d’affiner ou de 
contredire cette prédiction sur les constantes de vitesse. Grâce aux données de la 
sonde Pioneer (Taylor et al., 1979), Fox & Victor (1981) ajustent ainsi une constante 
de vitesse différente d’un facteur 2 pour la même réaction dans l’ionosphère de 
Vénus soit k = 1.5 × 10–10 cm3 s–1. Ils montrent en outre qu’on peut discriminer les 
processus de production de O++ en fonction de l’altitude : à basse altitude, la double 
photoionisation domine, alors qu’au dessus de 250 km sur Vénus, c’est l’ionisation de 
O+ qui devient prépondérante. Brown et al. (1983) étudient quant à eux le tore de 
plasma du satellite jovien Io et donnent un taux de 2.0 × 10–10 cm3 s–1, en accord avec 
Fox & Victor (1981). 
                                                  
6 C’est le spectromètre de masse MIMS (Hoffman et al., 1973) qui est ici responsable des mesures. 
Celles-ci seront présentées au § 2.4.3 dans le cadre de la comparaison de notre modèle avec les 
données mesurées. 
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Depuis, peu d’études ont été menées sur la présence, toujours à confirmer, d’ions 
moléculaires dans les atmosphères planétaires ou sur la modélisation proprement 
dite des dications. Une étude isolée, consacrée à l’ion O++ sur Vénus, a ainsi vu le 
jour en 1995 (Ghosh et al., 1995). 
Ce n’est que très récemment que l’étude expérimentale en laboratoire des 
dications a connu un renouveau significatif (Mrázek et al., 2000), une période qui 
coïncide avec l’avancée des techniques d’observation et à la résolution de problèmes 
expérimentaux dus à la difficulté d’observer ces ions et leur structure moléculaire à 
l’état stable. Les expériences montrent que les sections efficaces correspondant à la 
création de dications peuvent représenter jusqu’à 20 % de la totalité des mécanismes 
d’ionisation, ce qui nous amène à repenser totalement l’influence des dications 
atomiques et moléculaires en aéronomie.  
A partir des années 2000, les outils théoriques comme TRANSCAR couplés aux 
expérimentations en laboratoire (expérience CERISES7) sont donc prêts à en 
découdre avec ces ions exotiques. Fruit de cette dynamique, le premier article 
couplant expériences et modélisation ionosphérique est publié en 2002 sur Mars 
(Witasse et al., 2002, 2003) et inaugure une série d’études sur Titan et la Terre que 
les prochains chapitres détailleront sous toutes les coutures et qui ont fait l’objet de 
plusieurs publications reproduites en annexe (Simon et al., 2005 ; Lilensten et al., 
2005a et 2005b). 
Avant d’aborder dans le prochain chapitre la validation et les résultats de la 
modélisation, revenons au formalisme mathématique développé dans cette thèse et 
appliqué aux ions doublement chargés. Pour produire ces ions, deux étapes sont 
nécessaires : la création d’ions par photoionisation à l’origine des productions 
primaires (§ I.2) d’une part et le transport des photoélectrons suprathermiques 
responsables des productions ioniques secondaires (§ I.3) d’autre part. Il s’agira par 
la suite d’expliciter les sections efficaces d’ionisation relatives à ces deux mécanismes 
(§ I.4), un travail pionnier en la matière, effectué grâce à notre collaboration avec le 
Laboratoire de Chimie Physique d’Orsay (LCP). 
1.2 Modèle de photoproduction des ions N2++, O2++ et 
O++ 
La modélisation de la photoproduction des ions doublement chargés fait appel 
à un formalisme assez simple dans son écriture. La difficulté réside cependant dans 
l’expression de la profondeur optique, dépendant à la fois du profil de concentration 
                                                  
7 Collisions Et Réactions d’Ions Sélectionnés par des Électrons de Seuil, expérience menée au 
LURE (Dutuit et al., 1996). 
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des différentes espèces présentes et des sections efficaces d’absorption pour un 
spectre de longueur d’onde donné.  
1.2.1 Paramètres géométriques de caractérisation de 
l’atmosphère 
• Hauteur d’échelle et angle solaire zénithal 
Le premier paramètre à expliciter est l’angle d’incidence d’un rayon lumineux 
par rapport à la verticale locale, lors de sa propagation dans l’atmosphère. Cet angle, 
noté χ, est également appelé angle solaire zénithal. Il vaut π  ⁄ 2 lorsque le soleil est 
rasant, 0 lorsque le soleil est au zénith (Fig. 1-1). 
On peut écrire la relation différentielle entre l’altitude du point considéré dz1 et 
le chemin infinitésimal ds parcouru dans l’atmosphère par le photon incident : 
dz1 = cosχ1 ds  (1) 
D’autre part, on peut établir la relation entre l’altitude z d’un point de la 
trajectoire et χ : 
(RT + z) sinχ = cste = (RT + z1) sinχ1  (2) 
avec RT le rayon terrestre, soit finalement : 
ds = 
dz1
1 – ⎝⎛ ⎠⎞
RT + z 
RT + z1 
2
 sin2χ 
 = sec χ(z1) dz1   (3) 
Dans la limite z = z1, on a simplement : sec χ(z1) = 1cosχ . 
 
Fig. 1-1 – Propagation d’un rayon lumineux dans une atmosphère 
concentrique. χ varie en fonction des coordonnées géographiques et 
évolue au cours de la propagation. 
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Nous pouvons introduire une deuxième grandeur très utilisée dans la physique 
et la caractérisation des atmosphères planétaires : l’épaisseur équivalente 
d’atmosphère ou hauteur d’échelle Hn d’un constituant neutre n. En combinant 
l’équation des gaz parfaits à celle de l’équilibre hydrostatique, on obtient la loi 
barométrique de décroissance exponentielle de la concentration d’un constituant 
donné, nn(z1) = nn(z0) exp ( )– z1 – zoHn , avec pour échelle caractéristique : 
Hn = 
kb T
Mn g(z)   (4) 
où kb est la constante de Boltzmann, T la température neutre, Mn la masse du 
constituant n et g(z) le champ de gravité projeté sur l’axe vertical. Hn mesure donc, 
pour un gaz donné, l’importance de l’énergie thermique du gaz par rapport à 
l’énergie gravitationnelle. 
• La fonction de Chapman 
A partir des grandeurs introduites au paragraphe précédent, on peut expliciter 
une fonction dite fonction de Chapman (Chapman, 1931) qui permet de déterminer la 
hauteur équivalente de la colonne d’atmosphère rencontrée par le rayon lumineux. 
Elle s’écrit comme une fonction de l’altitude, de l’angle solaire zénithal et de la 
hauteur d’échelle : 
Chap(z,χ,Hn) = ⌡⌠z
 ∞ 
 secχ(z1) e 
– 
z1 – zo
Hn  dz1    (5) 
Elle est utile notamment dans l’expression de la profondeur optique d’un milieu 
atmosphérique et donc dans la compréhension de l’atténuation de l’intensité 
lumineuse due à l’absorption atmosphérique par le gaz ambiant. 
1.2.2 Production des ions 
• Rappels sur les mécanismes d’ionisation 
Pour ioniser un atome ou une molécule, il faut lui fournir une énergie 
d’ionisation, énergie caractéristique de cet élément. Seules les radiations dont la 
longueur d’onde est inférieure à un certain seuil seront ainsi capables d’ionisation, 
rôle joué comme on l’a vu par le rayonnement EUV dans le cas d’atmosphères 
planétaires. Pour une radiation supérieure à ce seuil (ou potentiel d’ionisation), 
l’excès d’énergie du photon est transmis sous forme d’énergie cinétique à l’électron 
libéré ou sous forme d’excitation au nouvel ion créé. Dans le domaine d’énergie 
considéré dans ce travail, seule l’ionisation de valence nous intéresse, car l’ionisation 
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en couche interne (effet Auger) fait intervenir des énergies beaucoup plus grandes, 
de l’ordre de quelques centaines d’électron-volts.  
Les principaux composants atmosphériques, c’est-à-dire N2, O2, O sont ainsi 
susceptibles d’être ionisés une ou plusieurs fois (Tableau 1). Jusqu’à présent, les 
modèles de photoionisation de l’atmosphère ne considéraient que la contribution des 
ions simplement chargés N 2+, O 2+, et O+. Nous allons nous intéresser dans le 
paragraphe suivant aux mécanismes de double ionisation par photoionisation de N2, 
O2 et O et de simple photoionisation de O+. 
Pour caractériser intrinsèquement le processus d’ionisation, il faut connaître la 
probabilité pour un photon (ou un électron) d’ioniser une espèce donnée. C’est ce que 
contient physiquement la section efficace d’ionisation, notée dans la suite σi. Elle est 
exprimée en cm2 et sa valeur typique pour les composants du gaz atmosphérique est 
10–18 cm2 (soit 106 barn). 
Tableau 1 – Potentiels d’ionisation des principales espèces 
atmosphériques dans leur état fondamental en eV. Ont été inclus les 
seuils correspondant à l’ionisation dissociative de N2 et O2. 
Espèces Seuil d’ionisation simple (eV) 
Seuil de double ionisation 
(eV) 
N2 15,58 43,00 (Ahmad, 2002) 
O2 12,08 36,13 (Hall et al., 1992) 
O 13,61 48,74 (He et al., 1995) 
H 13,60  
He 24,58  
N2 24,31 (N+ + N)  
O2 18,73 (O+ + O)  
O+ 35,13 (O++)  
 
• Photoionisation 
Loi de Beer-Lambert sur le flux 
Soit l’intensité ℑ(λ,z) (exprimée en photons cm–2 s–1 nm–1) d’un rayon lumineux. 
Dans le modèle de Chapman pour un seul constituant, on peut écrire la loi de Beer-
Lambert exprimant l’absorption de l’intensité lumineuse qui, de manière générique, 
s’écrit : 
dℑ(λ,z) = – ℑ(λ,z) σa n(z) Chap(z,χ,Hn) dz    (6) 
avec σa la section efficace d’absorption du constituant n(z) sur un trajet dz. 
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On suppose que l’atmosphère possède k = 1,…, N constituants de concentrations 
respectives nk. La loi sur l’absorption du flux s’écrit alors comme la somme des 
contributions des N constituants : 
dℑ(λ,z)
dz  = –∑kℑ(λ,z) σ ka (λ) nk(z) Chap(z,χ,Hn)  (7) 
Cette équation s’intègre sous la forme :  
ℑ(λ,z) = ℑ∞(λ) exp ⎝⎛ ⎠⎞− ∑kσka(λ) ⌡⌠z
 ∞ 
 nk(z') Chap(z',χ,Hn) dz'   (8) 
En introduisant la profondeur optique, notée τ : 
τ = ∑kσka (λ) ⌡⌠z
 ∞ 
 
 
nk(z') Chap(z',χ,Hn) dz'   (9) 
on obtient : ℑ(λ,z) = ℑ∞(λ) e – τ   (10) 
ℑ∞(λ) est le flux EUV solaire à l’infini responsable de l’ionisation de 
l’atmosphère, donné par le modèle EUV91 de Tobiska (1991, 1993), et réparti sur 37 
boîtes d’énergie. Plus la section efficace est grande, i.e. plus l’absorption est probable, 
plus la décroissance de l’intensité est rapide. De même, plus la couche d’atmosphère 
traversée est dense, plus l’intensité diminue. 
Photoproduction primaire 
Plusieurs processus résultant de l’absorption d’un photon doivent être pris en 
compte : excitation, ionisation, ionisation dissociative.  
On peut alors calculer le taux d'absorption (photons m–3 s–1 nm–1) de la longueur 
d'onde λ à l'altitude z, par l'espèce neutre k et le processus p : 
P k, pa  (λ,z) = nk(z) σ k, pa (λ) ℑ(λ,z)   (11) 
où σ k, pa (λ) est la section efficace d’absorption par le processus p à la longueur 
d’onde λ de l'espèce k. Le taux d’absorption total des photons est alors donné par 
l’intégrale sur toutes les longueurs d'onde. Lorsque l’on veut la contribution de 
l’ionisation, cette intégrale correspond à la photoproduction primaire d’une paire (k+, 
e–) ou (k++, e–) notée Pprim, fonction de l’énergie E du ou des électrons éjectés8 : 
                                                  
8 E est ici donnée par : E = hcλ  – Wthee (0), où Wthee correspond au seuil d’ionisation de l’état ee par 
rapport à l’état au repos. 
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Pprim (E,z) = ∑
k
 
 ⌡⌠0
∞ 
 P
kion (λ,z) dλ   (12) 
Ici l’intégration en énergie se fait sur tout le spectre solaire, même si l’ionisation 
n’intervient que pour sa partie EUV et X. 
Appelons bk le rapport de branchement pour chaque état excité ee et injectons 
l’équation (11) dans l’expression précédente. Le profil en altitude de la 
photoproduction primaire peut enfin s’écrire : 
Pprim (z) = ∑
ee
 
 ∑k  bk(ee) ⌡⌠0 λΕ  nk(z) σik (λ) ℑ(λ,z) dλ  (13) 
σik est la section efficace de photoionisation de l’espèce k. On voit ici toute 
l’importance de connaître les sections efficaces de photoionisation simple et double 
des molécules ou atomes de l’atmosphère en vue de modéliser la contribution des 
ions positifs créés par absorption du flux solaire. 
• Effet Auger 
Dans le cas des ions doublement chargés, l’effet Auger, consécutif à la 
photoionisation des couches internes K et L, a été évoqué dans leur mécanisme de 
formation à basse altitude à la suite d’une éruption solaire (Avakyan, 1998). L’effet 
Auger correspond à la relaxation d’une lacune en couche interne : la lacune interne 
créée par photoionisation est comblée par un électron d’une couche externe, l’énergie 
libérée dans la transition électronique étant cédée à un autre électron périphérique 
qui peut alors s’échapper. Les électrons éjectés — les électrons Auger — ont des 
énergies discrètes, caractéristiques de l’atome ou de la molécule. Les énergies mises 
en jeu pour l’ionisation des couches internes sont très grandes, de l’ordre de 
plusieurs centaines d’eV. Les gammes d’énergie que nous considérons sont beaucoup 
plus faibles : ainsi, seule l’ionisation de valence sera prise en compte dans la suite.  
Nous avons obtenu l’expression des productions ioniques primaires. Les 
électrons primaires créés par photoionisation directe des constituants neutres sous 
l’action du flux solaire EUV, diffusés principalement vers l’avant (forward 
scattering), peuvent se révéler suffisamment énergétiques pour ioniser à leur tour 
l’atmosphère neutre, créant ainsi des électrons dits secondaires. Ces électrons se 
redistribuent en énergie et en angle dans toutes les directions (Opal et al., 1972). Les 
productions secondaires peuvent dans certains cas (basse altitude, activité solaire) 
dépasser les productions primaires, ce que nous verrons au § 2.1.1. Pour avoir accès 
à cette nouvelle donnée, il devient alors indispensable de décrire le transport 
cinétique de ces électrons suprathermiques, d’énergie supérieure à l’électronvolt, 
ainsi que leur dégradation énergétique et leur redistribution angulaire dans 
l’atmosphère. Intéressons-nous donc maintenant aux mécanismes de production 
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secondaire des ions, sous-tendus par le formalisme du transport cinétique de 
Boltzmann. 
1.3 Calcul des productions secondaires grâce au 
modèle TRANSCAR 
1.3.1 Formulation du transport cinétique 
Au contraire des photons EUV qui sont totalement absorbés lors de leur trajet 
dans l’atmosphère (c’est ce que décrit la loi de Beer-Lambert), les photoélectrons et 
les électrons précipités subissent des collisions et sont diffusés par les atomes, 
molécules et ions, de manière élastique (déflexion angulaire seule) ou inélastique 
(changement de direction et d’énergie). Au travers de ces différents processus, les 
électrons incidents deviennent finalement indistincts du fond d’électrons ambiants 
déjà thermalisé.  
Afin de tenir compte de ce phénomène dans la modélisation, on utilise le 
formalisme de Boltzmann sur le transport cinétique d’une espèce donnée, dont 
l'équation a été formulée dès 1872 (Boltzmann, 1872, 1892). Selon les propres mots 
de Boltzmann (cité par D. Flamm, 1983) :  
« […] We must remember that for explaining apparently 
continuous bodies, we must presuppose a very large number of 
all kinds of atoms or other general mechanical individuals to 
be in the most varied initial positions. In order to treat this 
assumption mathematically a special science was invented, 
whose task is not to find the motions of one individual system 
but the properties of a complex of very many mechanical 
systems starting from the most varied initial conditions. » 
Supposant que les particules sont indépendantes les unes des autres, Boltzmann 
postule ainsi que toute la physique macroscopique est contenue dans la fonction 
locale de distribution f dans l’espace des phases (position r et vitesse v) : celle-ci, 
microscopique et à caractère statistique, est exprimée en cm–6 s3. Elle est reliée au 
nombre macroscopique de particules présentes dans l’espace des phases (r, v), noté 
Ns par : 
Ns = ⌡⌠–∞
+∞
   f (r, v, t) d 3r d 3v.    (14) 
f(r, v, t) correspond à une densité numérique de particules dans l’espace des 
phases. Les densités de particules sont alors calculées par unité de volume 
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mésoscopique9 défini tel que V = δ3L >  > λB3, où λB = 2π  h   ⁄ p  est la longueur d’onde de 
de Broglie, avec p l’impulsion thermique du système de particules et h la constante 
de Planck réduite. Ce volume assure que le nombre de particules dans le volume 
considéré est suffisant pour que le caractère individuel de chaque particule soit 
négligé au profit de l’approche statistique globale : il y a beaucoup plus d’états 
disponibles (r, v) que de particules. C’est l’hypothèse du milieu dilué et le nombre 
moyen d’occupation est alors :  
 –
N = h3 f <  <1   (15) 
Son évolution se calcule en écrivant que la variation temporelle de f est égale à 
l’opérateur de collisionV (f) :  
df (r, v, t)
dt  = ⎝⎛ ⎠⎞
δf (r, v, t)
δt collisions= V (f)    (16) 
Le signe δ dans l’opérateur de collisions signifie que les collisions ne sont pas des 
processus continus, puisqu’il faut un échange discret d’énergie pour une collision, en 
plus du seuil d’excitation correspondant. L’étape suivante est d’interpréter cette 
dérivée totale comme une dérivée lagrangienne, composition de la dérivée 
eulérienne, qui décrit l’évolution temporelle de la fonction de distribution en un point 
immobile de l’espace (notée ∂    ⁄∂t), et de la dérivée convective associée au mouvement 
du fluide particulaire. On peut alors exprimer classiquement la dérivée totale par 
rapport au temps sous la forme : 
d
dt  = ⎝⎛ ⎠⎞
∂
∂t + ∑n .ci · ∇ci      (17) 
où .ci  est la dérivée temporelle de la grandeur en mouvement ci. La dérivée 
lagrangienne, comme complément de la dérivée eulérienne10, est ainsi interprétée 
comme une ‘dérivée en suivant le mouvement’ de la cellule mésoscopique initiale dans 
l’espace des phases (r, v). Suivant le formalisme de Hamilton, elle s’écrit : 
( )∂∂t + drdt · ∇r + dvdt · ∇v .  
Dans le cas de l’équation de Boltzmann non collisionnelle non dissipative, 
V (f) = 0 et l’équation devient : 
                                                  
9 C'est-à-dire de volume intermédiaire entre l’échelle microscopique (de Broglie) et l’échelle 
macroscopique de volume L3, de là toute la puissance de l’approche statistique de Boltzmann… 
10 Comme un écho à ces deux interprétations complémentaires du mouvement, Euler (1707-1783) 
et Lagrange (1736-1813) occupèrent à tour de rôle la direction des Mathématiques de l’Académie 
des Sciences de Berlin. Ils échangèrent toute leur vie une correspondance soutenue. 
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∂f (r, v, t)
∂t   + v· ∇r f (r, v, t) + 
F
m · ∇v f (r, v, t) = 0.    (18) 
Si la force en présence est la force électromagnétique de Lorentz 
F = q (E + v × B), comme c’est le cas dans les plasmas non collisionnels (chauds), 
cette équation se met sous la forme dite de Klimontovich-Vlasov :  
∂f (r, v, t)
∂t   + v· ∇r f (r, v, t) + 
q (E + v × B)
m  · ∇v f (r, v, t) = 0.    (19) 
Dans l’atmosphère néanmoins, les forces sont essentiellement dissipatives et les 
frictions, tel le chauffage des électrons thermiques, nous conduisent à réintroduire 
l’opérateur de collisions et à prendre en compte le changement de volume de l’espace 
des phases dû à l’apport supplémentaire d’énergie. La démonstration générale, 
beaucoup plus difficile que pour le cas non dissipatif, fait intervenir l’opérateur 
Jacobien pour décrire ce changement de volume. Le résultat final est néanmoins 
simple et l’équation dissipative de Boltzmann s’écrit :  
∂f (r, v, t)
∂t   + v· ∇r f (r, v, t) + ∇v ⎝⎛ ⎠⎞
 F
 m f (r, v, t)   = V (f (r, v, t))     (20) 
C’est cette équation qui est résolue dans TRANSCAR en la mettant sous la 
forme d’une équation de transfert radiatif pour laquelle il existe des techniques 
adéquates de résolution, élaborées depuis de nombreuses années (Chandrasekhar, 
1960). 
• Hypothèses générales du modèle 
Dans le modèle, plusieurs hypothèses permettent de simplifier grandement 
l’écriture de cette équation et de la mettre sous la forme voulue. Ainsi, nous 
considérons en premier lieu que l’atmosphère est stratifiée perpendiculairement au 
champ magnétique, une hypothèse vérifiée à moyennes et hautes latitudes.  Les 
électrons suprathermiques, plus précisément leur centre de giration, se déplacent 
préférentiellement le long des lignes de champ magnétique. On néglige en outre 
l’effet des forces externes comme le champ électrique macroscopique horizontal EM 
dû à la polarisation du plasma ou la pesanteur. On suppose également l’état 
stationnaire pour les flux décrits par le transport cinétique : la principale raison 
vient du fait que l’absorption du flux suprathermique se fait de manière beaucoup 
plus rapide que le changement dans les sources de ces mêmes particules. Les 
fréquences de collision sont typiquement de l’ordre de la seconde, alors que les 
précipitations d’électrons suprathermiques se font sur des échelles beaucoup plus 
importantes : de quelques secondes à quelques heures. Ainsi à chaque particule 
absorbée, une particule identique en termes d’angle d’attaque et d’énergie est créée. 
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La dernière hypothèse sous-jacente de TRANSCAR est l’approximation de pertes 
continues ou continuous slowing-down approximation (CSDA) qui introduit une 
fonction de perte continue L(E) pour rendre compte des forces dissipatives, c’est-à-
dire du processus de chauffage dissipatif des thermiques (friction entre les électrons 
thermalisés supposés immobiles et les électrons suprathermiques précipitant à 
grande vitesse). La force associée à cette friction, notée FCSD est dirigée selon le 
mouvement des électrons suprathermiques de vecteur unitaire ⎯u et de densité ne. 
Elle s’écrit alors : 
FCSD = – ne L(E) ⎯u   (21) 
En développant ce terme dans l’équation (20), on obtient : 
∂f (r, v, t)
∂t   + v · ∇r f (r, v, t) – ∇v ⎝⎛ ⎠⎞
 ne
 me L(E) ⎯u f (r, v, t)  = ⎪⎪
δf
δt coll + qhν(r, v, t)  (22) 
Le terme de collision a ici été séparé en deux termes, l’un spécifiquement dû aux 
collisions, l’autre relié aux sources directes qu’est le flux de photoélectrons primaires 
noté qhν(r, v, t). 
Le changement de variable qui permet de nous faire passer de la fonction de 
distribution f (r, v, t) à la grandeur mesurable qu’est le flux suprathermique 
d’électrons Φe(z, E, μ) exprimé en cm–2 s–1 eV–1 sr–1 est explicité dans Stamnes & Rees 
(1983) : 
f (r, v, t) = mev2  Φe(z, E, μ)   (23) 
Grâce à ce changement de variable et en invoquant l’hypothèse de stationnarité, 
l’équation de Boltzmann se simplifie considérablement : 
μ ∂∂z Φe(z, E, μ) – ne 
∂
∂E( )L(E) Φe(z, E, μ)   = 
1
v d (z, E, μ)   (24) 
où d (z, E, μ) = v2me ⎪⎪
δf
δt coll + 
v
me qhν(r, v, t). 
On introduit ensuite la profondeur de collision τe(z,E), paramètre sans dimension 
défini par : 
dτe(z,E) = ∑kσTk (E) nk(z) dz,   (25) 
qui représente la distance moyenne parcourue par une particule (ici notre 
électron) dans un milieu de concentration nk sans rencontrer de collisions. Cet effet 
est contenu dans le terme de section efficace totale de collision σTk(E), somme des 
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sections efficaces élastiques et inélastiques de l’espèce neutre k (ionisation, collisions 
élastiques et excitation). 
On peut finalement réécrire l’équation de transport pour les électrons 
suprathermiques sous la forme : 
μ ∂Φe(τe, E,μ)∂τe(z,E)  = – Φe(τe, E,μ) + 
ne(z)
∑k nk(z) σTk (E) 
∂( L(E) Φe(τe, E,μ) )
∂E  + sf(τe, E,μ)  
+∑
l
⎩⎨
⎧
⎭⎬
⎫nl(z) σTl (E)∑
k
 nk(z) σTk(E)
 ⌡⌠–1
 1  
 dμ ' ⌡⌠E
 ∞ 
 dE' Rl(E',μ '→ E,μ) Φe(τe, E',μ ')      (26) 
où Φe(τe, E,μ) est le flux électronique stationnaire (cm–2 s–1 eV–1 sr–1), E et E' les 
énergies des électrons diffusés et incidents (eV), μ et μ ' les cosinus des angles 
d’attaque des électrons diffusés et incidents, nk la concentration de l’espèce k, ne la 
concentration électronique, Rl la fonction de distribution décrivant la dégradation en 
énergie de l’état (E´,μ´) vers l’état (E,μ) pour l’espèce neutre l. Pour tout processus de 
collision p, Rl s’écrit sous la forme d’un rapport de sections efficaces différentielles : 
Rl(E´,μ´→ E,μ) = 
∑p σlp(E´,μ´→ E,μ)
 σTp(E)
    (27) 
La fonction source sf(τe, E,μ) tient compte de l’effet des précipitations ainsi que 
de celui du flux de photoélectrons primaires créés par le rayonnement EUV solaire. 
Elle s’exprime pour le flux de photoionisation primaire par : 
sf(τe, E,μ) = q
k
i (z,W)
4π∑k nk(z) σTk(E)   (28) 
où qki   est la photoproduction primaire de suprathermiques (cm–3 s–1 eV–1) et 
W = E – Uk,j avec Uk,j le seuil de photoionisation de l’espèce k pour l’état d’excitation 
j. Le facteur 4π, i.e. l’angle solide d’une sphère unité en stéradians, répartit le flux 
selon toutes les directions de la sphère. 
L’effet des précipitations peut être pris en compte dans TRANSCAR, même en 
l’absence de mesures. Les électrons précipités sont supposés de distribution 
maxwellienne avec pour paramètres le flux d’énergie et l’énergie moyenne 
(discrétisés sur une grille d’énergie commençant à 50 eV) donnés dans le modèle de 
Hardy et al. (1985, 1987), lui-même construit à partir de mesures satellites. Il est 
bien entendu possible d’inclure directement les données de flux mesurés par les 
satellites pour un événement donné. 
L’équation (26) contient tous les termes de sources (en d’autres termes les gains) 
et de pertes relatifs à la variation du flux stationnaire des électrons secondaires 
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exprimée dans le membre de gauche. Le premier terme du membre de droite 
représente les pertes par collisions élastiques et inélastiques. Le second terme fait 
intervenir les pertes dues au chauffage des thermiques exprimées à travers la 
fonction de perte continue L(E)11 qui s’écrit (Swartz et al., 1972) : 
L(E) = 3,37 × 10–12E0.94 ne0.03  ⎝⎛ ⎠⎞ 
E – Eth
E – 0,53 Eth  
2.36
   (29) 
où Eth exprimée en eV est l’énergie thermique définie telle que Eth = kBTe où Te 
est la température électronique en degrés Kelvin (K). 
Les deux derniers termes sont des termes de gain, précédés donc du signe ‘+’ 
dans l’équation. Le troisième fragment, appelé comme nous l’avons vu fonction 
source sf(τe, E,μ), prend en compte les gains dus à la photoionisation et à tous les 
mécanismes de précipitation électronique ou proto-électronique (voir § 4.2.4 pour 
cette dernière source). Enfin le dernier terme du membre de droite décrit la 
production électronique due à la dégradation du flux de plus haute énergie via les 
collisions électrons-neutres. Il contient donc le flux d’électrons suprathermiques Φe.  
1.3.2 Production secondaire 
La production secondaire de l’espèce ionique k s’écrit alors simplement : 
P ksec(z) = 2π nk(z) ⌡⌠–1
 1  
 dμ  ⌡⌠0
∞ 
 σki (E) Φe(τe, E,μ) dE   (30) 
où μ est le cosinus de l’angle d’attaque de l’électron incident par rapport au 
champ magnétique, nk(z) la concentration de l’espèce neutre k, σki (E) la section 
efficace d’ionisation par impact électronique du constituant k. 
On en déduit immédiatement l’expression de la production totale d’électrons 
secondaires, qui est la somme des différentes contributions ioniques pondérées par le 
nombre d’électrons βke produits par l’ionisation (2 e– pour les dications) : 
Psec(z) =∑
k
 
  βke P ksec(z)   (31) 
1.3.3 Détail de la modélisation 
Dans l’atmosphère terrestre, les photoélectrons primaires ou précipités se 
déplacent le long des lignes de champ magnétique. Comme on l’a vu, la modélisation 
des productions secondaires d’ionisation du neutre k par impact des électrons 
                                                  
11 Appelée aussi dans la littérature ‘electron stopping cross section’ exprimée en eV cm–2. 
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suprathermiques fait appel à la résolution de l’équation de transport cinétique pour 
les électrons suprathermiques qui nous livre le flux électronique stationnaire 
Φe(τe, E, μ) et décrit les redistributions angulaires et en énergie des électrons depuis 
le sommet de l’ionosphère jusqu’à la basse région E. 
La résolution de l’équation de transport se fait en deux étapes : dégradation en 
énergie, puis résolution du transport et redistribution angulaire. 
• Dégradation en énergie 
Processus d’excitation 
Le problème est ici de répartir le flux de photoélectrons primaires sur une grille 
discrète d’énergie tout en conservant l’énergie du système et le nombre de particules. 
Comment est dégradé le photoélectron primaire ? Le fait que nous considérions une 
interaction inélastique et continue par paliers (à cause du seuil d’excitation-
ionisation) complexifie d’autant l’algorithme informatique nécessairement discret. 
Idéalement, les résultats à une précision donnée peuvent être atteints en utilisant 
des cellules d’énergie suffisamment petites au détriment du temps de calcul. En 
pratique, étendre les calculs aux énergies les plus hautes requiert des temps de 
calcul excessifs et ne garantit pas toujours la conservation de l’énergie ni celle du 
nombre total d’électrons primaires : une partie de l’énergie initiale peut être perdue 
dans le processus et ce, quelle que soit la largeur des boîtes d’énergie par rapport à 
l’énergie d’excitation (Fig. 1-2 a et b). 
Swartz (1985) propose une solution numérique simple à ce problème satisfaisant 
les deux contraintes de conservation, en conseillant de remplacer la section efficace 
d’excitation originelle σexc par une section efficace « effective » σexceff .  
Dans le cas de l’excitation, on a donc : 
σexceff (Ei) = σexc(Ei) 
T
Ei – Ek    (32) 
T est le seuil d’excitation du neutre considéré (en fait l’énergie perdue 
effectivement dans une collision), Ei l’énergie du photoélectron incident et Ek celle de 
l’électron dégradé final, qui correspond à la cellule la plus proche de Ei – T. On a 
alors la condition stricte Ek < Ei. 
Cette formule revient à compter combien de fois on a le seuil entre l’énergie 
incidente et Ek, afin de corriger la probabilité d’interaction, autrement dit la section 
efficace, et prendre en compte les écarts continus d’énergie : on force l’énergie initiale 
que l’on veut dégrader à tomber précisément sur la boîte d’énergie la plus proche de 
Ei – Tin (« renormalisation »). 
Dans la Fig. 1-2 (a) par exemple, trois collisions sont nécessaires pour dégrader 
un électron depuis l’énergie Ei de la cellule supérieure vers l’énergie de la cellule 
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inférieure la plus proche, i.e. Ei–1 = Ei – 3T. La section efficace est alors réduite d’un 
facteur 3 afin que cette dégradation totale soit moins probable d’un facteur 1  /3. 
Dans le cas où la taille des cellules est plus petite que l’énergie d’excitation T, un 
algorithme discret dégraderait tous les électrons de la cellule Ei dans la cellule Ek, ce 
qu’illustre la Fig. 1-3 (a). Étant donnée la largeur finie de la cellule de départ Ei, 
ceux étant proche de la limite inférieure de Ei devraient être dégradés normalement 
dans la cellule Ek–1 alors que ceux situés près de sa limite supérieure devraient aller 
dans la cellule Ek+1 comme nous le montre la Fig. 1-3 (b). Si tous les électrons sont 
dégradés dans la cellule Ek, la distribution en Ek est alors artificiellement « gonflée » 
relativement aux cellules adjacentes. Swartz (1985) préconise dans ce cas d’utiliser 
une grille d’énergie dotée de cellules de largeur rapidement croissante avec l’énergie 
(par exemple selon les puissances croissantes de 2 d’après Lummerzheim, 1987) et de 
répartir les électrons de la cellule Ei d’origine sur un groupe de cellules plus petites 
de même largeur totale, et ce tant que l’énergie d’excitation est plus grande que la 
taille des cellules. Le critère (32) est alors appliqué à l’énergie moyenne du groupe de 
cellules plutôt qu’une cellule en particulier (i.e. Ek doit être l’énergie moyenne du 
groupe de cellules). 
Il faut donc choisir une grille dont les cellules sont petites à basse énergie où les 
sections efficaces changent rapidement. L’effet de la taille des cellules à haute 
énergie est quant à lui complètement négligeable. 
Ionisation 
Pour un processus d’ionisation, et pour connaître l’énergie dégradée de l’électron 
primaire, on doit avoir accès à deux nouvelles prémisses du problème. La fonction de 
distribution des électrons secondaires supra-thermiques doit être dans un premier 
temps déterminée : celle-ci est donnée expérimentalement par Opal et al. (1972), et 
ce sont ces mesures que nous utilisons dans le modèle. Théoriquement, dès la fin des 
années 1960, Rees et al. (1969) avaient dérivé, à partir de la formule de Bethe, la 
fonction de distribution des électrons secondaires : celle-ci reste d’ailleurs en très bon 
accord avec les mesures. 
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Fig. 1-2 – Incompatibilité entre grille finie d’énergie et pertes discrètes. 
En (a), les boîtes d’énergie sont plus larges que l’énergie perdue en une 
seule collision (dans cet exemple, il en faut trois pour qu’une boîte 
perde de l’énergie). En (b), l’énergie d’une collision est plus grande que 
la largeur d’une boîte occasionnant une perte d’information de l’ordre 
de ½ ΔE (d’après Swartz, 1985). 
 
 
Fig. 1-3 – Dégradation complète de grandes cellules d’énergie ΔEi dans 
une seule petite cellule (a), et dans plusieurs petites cellules (b) de 
largeur finale ΔEk (d’après Swartz, 1985). 
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Pour un seuil d’ionisation Ti, une énergie Ei de l’électron primaire incident et 
une énergie Es de l’électron secondaire, elle s’exprime sous la forme : 
σsec(Ei → Es) = σion(Ei)N  
1
Ti + Es  exp ⎣⎡ ⎦⎤– 
Ti + Es
31,5  – 339 exp⎝⎛ ⎠⎞– 
Ti + Es
2,49   
× ln ⎝⎜
⎛
⎠⎟
⎞Ei + Ei – (Ti + Ei)
 Ei – Ei – (Ti + Ei)    (33) 
où N est un facteur de normalisation choisi tel que : 
⌡⌠
 
 σsec(Ei → Es) dEs = σion(Ei)   (34) 
c'est-à-dire la section efficace totale d’ionisation en fonction de l’énergie 
incidente Ei. 
Comme les électrons primaires perdent l’énergie ΔE = Es + Ti au cours de ce 
même processus, la production de l’électron primaire dégradé à l’énergie Ep = Ei –
 Es – T peut être décrite par la même section efficace, soit rigoureusement : 
σdeg(Ei → Ep) = σsec(Ei → Es)  (35) 
Si l’on fait coïncider l’énergie Es à un point de la grille d’énergie, aucun 
ajustement pour σsec(Ei → Es) n’est nécessaire. Dans ce cas-ci néanmoins, nous avons 
un problème avec l’électron primaire dégradé à l’énergie Ep, qui n’est alors plus 
située en un point donné de la grille, nécessitant un réajustement similaire à 
l’équation (32). 
En effet, l’énergie finale dégradée du photoélectron primaire est maintenant : 
Ep = Ei – Ti – Es comme on l’a vu. Pour calculer les taux auxquels les électrons 
primaires sont déposés dans la cellule la plus proche de Ep, la fonction de 
redistribution incluse dans la modification de la section efficace partielle d’ionisation 
doit alors s’écrire selon (Swartz, 1985) : 
σieff(Ek) = σi(Es) 
Ti + Es
Ei – Ek    (36) 
où σi(Es) désigne la section efficace partielle d’ionisation originelle pour l’énergie 
du secondaire Es. 
Cependant, s’il conserve l’énergie, cet ajustement ne conserve pas le nombre 
d’électrons et il devient dans ce cas précis plus avantageux d’abandonner la formule 
(36) et d’imposer directement, puisque les collisions des électrons entre eux ne 
modifient pas le transport (ils sont trop rapides pour avoir une interaction 
significative entre eux) : 
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⌡⌠0
Ei 
 σdeg(Ei → Ep) dEp = ⌡⌠0
Ei 
 σsec(Ei → Es) dEs   (37) 
Il résulte de tout ceci que σdeg et σsec doivent être calculées indépendamment. 
Pour le calcul de σdeg pour l’électron primaire, il suffit, sans aucune autre 
modification, de substituer Ei – Ti – Es par Es dans les équations (33) et (34). 
 
En conclusion de ces développements, Swartz (1985), complété par 
Lummerzheim (1987), préconise une grille de 34 énergies au moins pour une 
dégradation satisfaisante de l’énergie du primaire. Les tests sur les conservations de 
l’énergie et du nombre de particules montrent qu’il faut 40 boîtes d’énergie pour les 
photoélectrons (d’énergie ≈ 350 eV) espacées selon une loi exponentielle telle que 
I ∝ exp[–σ(E)] (grille serrée aux basses énergies, plus lâche aux énergies élevées). 
• Transport et redistribution angulaire 
Lorsque son terme source est connu, l’équation de transport de Boltzmann 
devient similaire à une équation de transfert radiatif, que l’on résout grâce à la 
technique numérique des ordonnées discrètes (routine DISORT dans TRANSCAR), 
mise au point notamment par Stamnes et al. (1988). Cette technique, initiée par 
Chandrasekhar (1960) puis appliquée au domaine de la neutronique par Carlson & 
Lathrop (1968), se décompose en deux étapes successives : la discrétisation angulaire 
tout d’abord, pour laquelle on choisit un certain nombre de directions (typiquement 8 
ou 12) affectées de poids ωi choisis selon la méthode de Gauss. Le terme intégral dans 
l’équation de transfert radiatif et dans les conditions aux limites est remplacé par 
une somme quadratique des luminances selon ces directions grâce au schéma 
d’intégration exact :  
⌡⌠
 
 
 f(μ) dμ  = ∑
i
 
 ωi f(μi)   (38) 
où μ représente comme précédemment le cosinus de l’angle d’attaque de 
l’électron incident par rapport au champ magnétique. 
L’équation de transfert s’exprime alors sous la forme d’un système d’équations 
aux dérivées partielles.  
La deuxième étape correspond à une discrétisation spatiale nécessaire à la 
résolution de ce système d’équations. La grille d’altitude choisie peut comporter de 
50 à 100 cellules comprises entre 90 et 800 km, de taille croissante déterminée de 
manière à ce que la hauteur d’une cellule h ne soit pas plus grande que la hauteur 
d’échelle locale : 
h ≤  kbTmg  .  (39) 
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1.4 Sections efficaces d’ionisation  
1.4.1 Calcul des sections efficaces sur les boîtes d’énergie du flux 
Mon travail s’est dans un premier temps focalisé sur la recherche des sections 
efficaces de photoionisation et d’ionisation par impact électronique de N2, O2, O pour 
donner les ions doublement chargés N2++, O2++, et O++, données indispensables au 
calcul de la production des photoélectrons et des électrons secondaires. 
Dans un deuxième temps, nous pouvons inclure un mécanisme supplémentaire 
de production d’ions, suivant en cela les études précédentes (notamment Prasad & 
Furman, 1977 ; Avakyan, 1978 ; Geiss & Young, 1981 ; Breig et al., 1982) : la 
contribution O+ + hν → O++ + e– est ainsi, comme on le verra dans le paragraphe sur 
les productions, la contribution prédominante à haute altitude. Les sections efficaces 
utilisées sont celles de Kjeldsen et al. (2002) pour la photoionisation de O+ et de 
Aitken & Harrison (1971) pour l’ionisation par impact électronique. 
Une autre source de dications moléculaires est également l’ionisation simple de 
N2 + et O2 + : cela implique de prendre en considération à la fois les sections efficaces 
d’ionisation (de l’ordre de 1017 cm2 pour N2 + selon Bahati et al., 2001) et surtout les 
concentrations en ions N2 +/O2 + dans l’atmosphère supérieure. Ces dernières étant 
plus petites d’un facteur 106 en moyenne que les concentrations typiques des espèces 
neutres, la contribution de ce mécanisme à la production de N2++ et O2++ est 
négligeable dans la plage d’altitudes considérée au regard de la double 
photoionisation. 
Enfin, les contributions des sections efficaces d’ionisation dissociative sont 
négligeables d’un facteur 100 par rapport à celles de double ionisation directe (i.e. 
O2 → O++ + O + 2e– à comparer à O → O++ + 2e–) : elles n’apparaissent donc pas ici. 
Toutes les sections efficaces trouvées ont dû ensuite être moyennées sur les 39 
boîtes d’énergie du flux solaire utilisées comme base de discrétisation, puis 
extrapolées linéairement sur les longueurs d’onde dans le cas des raies des 
principaux éléments apparaissant dans le flux EUV. La moyenne est en fait une 
moyenne pondérée de la forme : 
〈σi++(λ)〉 = ⌡
⌠
λ
λ+Δλ σi++ (λ) dλ  
Δλ   (40) 
où 〈σi++〉 est la section efficace moyenne d’ionisation donnant l’espèce doublement 
chargée X++ sur une gamme de longueurs d’onde de largeur Δλ. 
Le Tableau 2 résume les différentes sections efficaces de photoionisation et par 
impact électronique disponibles dans la littérature. 
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1.4.2 Détermination des sections efficaces 
• Première tentative (Samson, 1990) 
Le Tableau 2 possède de nombreuses lacunes : pourtant nous pouvons essayer 
dans une première approche de le compléter, et notamment obtenir les données 
manquantes pour N2 → N2++ + 2e–, en considérant que la double photoionisation 
présente une analogie avec l’ionisation par impact électronique d’un ion simple, 
suivant en cela les recommandations de Samson (1990). 
La double photoionisation d’un atome y est décrite en terme d’un processus à 
deux étapes où le photon initial absorbé produit un photoélectron (issu d’une couche 
externe de l’atome) qui interagit ensuite avec les (N – 1) électrons restant. On obtient 
au final deux électrons (Fig. 1-4). 
A partir d’observations et de comparaisons de sections efficaces de double 
photoionisation, Samson (1990) remarque dans son étude une forte similarité entre 
les courbes de sections efficaces relatives (normalisées à la section totale σtabs) et la 
photoionisation. Dans le cas d’une photoionisation, la section efficace d’absorption est 
toujours définie par la loi de Beer-Lambert explicitée au paragraphe précédent : 
ΔI ~ I0 n σtabs l   (41) 
où I0 est le nombre de photons incidents interagissant avec le gaz ambiant de 
concentration n, parcourant un chemin l dans l’atmosphère.  
Le nombre de dications, noté N2+, est donné grâce à la section efficace de double 
photoionisation par : 
Nγ2+ = I0 n σi++ l   (42) 
 
 
 
Fig. 1-4 – Comparaison pour la production de A++ par ionisation par 
impact électronique d’un ion A+ (haut) et par double photoionisation 
d’un neutre A (bas) (d’après Samson, 1990). 
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De manière symétrique, la section efficace partielle pour l’ionisation simple par 
impact électronique d’un ion est définie par :   
Ne2+ = Ne ni σe+ l   (43) 
où Ne est le nombre d’électrons entrant en collision avec un faisceau d’ions de 
concentration ni.  
On peut aussi caractériser ces deux mécanismes en supposant que l’électron 
interne créé après impact de l’électron ou du photon parcoure un chemin effectif l et 
l' respectivement à travers une concentration en électrons restants (N – 1)/V, où V 
est le volume de la zone d’interaction. Dans cette hypothèse, on obtient le nombre 
d’ions bi-chargés dans le cas de la photoionisation : 
Nγ2+ = ΔI (N – 1)  lV   σeint+    (44) 
Et pour l’ionisation par impact électronique : 
Ne2+ = Ne ni σeabs l (N – 1)  l'V   σeint+    (45) 
où σeabs est la section efficace d’absorption d’un électron par un ion. 
En combinant les équations (41) à (45), on obtient le rapport de proportionnalité 
souhaité entre les deux mécanismes : 
σi++
σtabs  =  
l
l'  
σe+
σeabs   (46) 
L’étude de l’article porte sur plusieurs atomes : N, O, Ne, Ar et He et pour 
chacun, une loi de proportionnalité est bien vérifiée par les résultats expérimentaux. 
La meilleure correspondance est trouvée pour l’argon (18 e–) avec un facteur de 
proportionnalité de 0,133 × 1016 cm–2 sur une très grande gamme d’énergie (0 –
100 eV). Samson insiste aussi sur le fait que ces coefficients doivent être 
proportionnels au nombre d’électrons des espèces cibles. 
Deux limitations à ce modèle dans le cas des ions doublement chargés 
atmosphériques sont à noter. D’abord, il ne concerne que les atomes, et a priori, le 
raisonnement n’est pas transposable à des molécules comme N2 ou O2. Les résultats 
pour O (0,292 × 1016 cm–2) ne permettent ensuite pas d’étendre la proportionnalité 
sur toutes les gammes d’énergie : elle n’est vérifiée que sur les premiers 50 eV au-
dessus du seuil de photoionisation. Pour le flux solaire, le nombre de photons a 
tendance à diminuer avec l’énergie. Les écarts à cette proportionnalité à haute 
énergie ne modifieront donc pas significativement les résultats de la modélisation. 
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Tableau 2 – Références donnant les sections efficaces d’ionisation pour 
la formation d’ions doublement chargés. Les données de N2 → N2++ + 2e– 
(astérisque) sont accessibles grâce aux résultats de Bahati et al. sur la 
simple ionisation de N2+ par impact électronique (voir texte). 
Espèces  
concernées 
Sections efficaces de 
photoionisation 
Sections efficaces d’ionisation 
par impact e– 
N2 → N2++ + 2e– —* 
Halas and Adamczyk (1972) 
Märk (1975) 
Krishnakumar & Srivastava (1990) 
Straub et al. (1996) 
N2+ → N2+++ e– — Bahati et al. (2001) 
O2 → O2+++ 2e– — 
Märk (1975) 
Krishnakumar & Srivastava (1992) 
Straub et al. (1996) 
O2+ → O2+++ e– — — 
O → O+++ 2e– Angel & Samson (1988), Fennelly & Torr (1992) 
Ziegler et al. (1982) 
Zipf (1985) 
Itikawa & Ichimura (1990) 
O+ → O+++ e– 
Breig et al. (1977), 
Kjeldsen et al. (2002), 
Aguilar et al. (2003) 
Aitken & Harrison (1971),  
Yamada et al. (1988) 
 
Dans le cas de la molécule de diazote N2 (14 e–), et en attendant des mesures 
expérimentales de double photoionisation, nous pourrions faire l’hypothèse d’utiliser 
les résultats donnés pour l’argon Ar dans Samson (1990) : N2 peut en effet être 
considérée comme une molécule à couche fermée, équivalente à un gaz rare, et 
comme son nombre d’électrons est proche de celui de Ar, le coefficient de 
proportionnalité recherché est supposé du même ordre de grandeur, i.e. 
0,133 × 1016 cm–2.  
En appliquant ce coefficient aux données de Bahati et al. (2001) pour σe+, au 
préalable moyennées sur les 39 boîtes d’énergie, la section efficace de double 
photoionisation pour N2++ peut être calculée grâce à la formule : 
σi++  =  0,133 × 1016 σtabs σe+  (47) 
où on a pris les données de Fennelly & Torr (1992) pour la section efficace 
d’absorption σtabs.  
Pourtant, cette approche, sujette à de nombreuses suppositions, est contestable 
et de nombreux physico-chimistes, qui ont étudié en détail le mécanisme de double 
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ionisation d’un atome, ne trouvent aucune justification physique dans les conclusions 
de Samson. Cette explication par dichotomie du processus est en effet sujette à de 
fortes suspicions dans la communauté et nous sommes donc obligés de trouver une 
autre solution plus consensuelle (O. Dutuit, communication personnelle). 
• Deuxième tentative : vers une deuxième approche (LCP) 
Pour obtenir les sections efficaces de double photoionisation σ++hν(N2) et σ++hν(O2), 
nous utilisons dans le modèle final l’approximation : 
σ++hν(N2)
 σ +hν(N2)  = 
σ++e (N2)
 σ+e(N2)   et  
σ++hν(O2)
 σ +hν(O2)  = 
σ++e (O2)
 σ+e(O2)  (48) 
où σ +hν (i) représente la section efficace de photoionisation simple de l’espèce i, et 
σ+e(j) la section efficace d’ionisation simple par impact électronique de l’espèce j. Cette 
approximation est le fruit de discussions avec les physico-chimistes du LCP en 
attendant des mesures en laboratoire. Les rapports sont calculés constants sur une 
très grande gamme énergétique, correspondant à des pourcentages égaux à 1,5% 
pour N2++ et à 0,5% pour O2++. La section efficace obtenue est plus petite d’un facteur 4 
que celle calculée via la méthode de Samson (1990) du paragraphe précédent. En 
l’absence totale de données, cette approche trouve sa justification dans la similarité 
des processus physiques sous-jacents (on compare pour la même espèce les rapports 
de photoionisation et d’ionisation par impact électronique), au contraire de la 
dichotomie de Samson qui ne repose pas sur une réalité physique établie. C’est cette 
approximation qui sera utilisée dans la suite de ce travail. 
1.4.3 Sections efficaces  de photoionisation pour N2, O2 et O 
• N2 →hν  N2++ + 2e– 
La section efficace de double ionisation calculée par la deuxième méthode 
exposée (pourcentage de 1.5%) possède un maximum à 0,159 × 10–18 cm2 situé dans 
la gamme 250-300 Å comme nous le montre la Fig. 1-5. 
Bien entendu, les autres sections efficaces prises en compte dans la modélisation 
des ions (N+, N2+) doivent être modifiées pour tenir compte de l’ajout de l’espèce N2++ : 
ainsi, la contribution de N2++ a été soustraite à celle de l’ion N2+ qui est la seule valeur 
non tabulée du modèle. 
Les sections efficaces de photoabsorption sont par ailleurs connues à ±3 % près 
selon Samson et al. (1987)12. L’incertitude sur la section efficace de double 
                                                  
12 Les résultats de Samson et al. (1987) pour N2 ont servi de base d’interpolation à la compilation 
de Fennelly & Torr (1992). 
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photoionisation peut donc être estimée à ±50 % en moyenne sur la plage d’énergies 
considérées. 
• O2 →hν  O2++ + 2e– 
Les seules données dans le cas de O2 sont celles de double ionisation par impact 
électronique. La solution retenue ici est une approximation en attendant des 
mesures en laboratoire. Deux approches peuvent nous fournir une approximation des 
valeurs de section efficace. 
La première fait appel au rapport explicité au § 1.4.2 : la section efficace de 
double ionisation de O2 correspond à 0,5% de la section efficace d’ionisation simple de 
la molécule. 
 
 
 
Fig. 1-5 – Sections efficaces de double photoionisation (tirets, calculée) 
et d’absorption (trait plein, mesurée, d’après les données de Fennelly 
& Torr, 1992) de la molécule d’azote N2. La courbe en pointillés 
représente pour comparaison la section efficace de photoionisation 
simple pour N2 → N2+ + e–. La courbe en tirets-points représente la 
section efficace d’ionisation dissociative pour N2 → N++ N+ + 2e–.  
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Fig. 1-6 – Sections efficaces de photoionisation de O2 (Rees, 1989). Sont 
tracées les sections efficaces de photoionisation totale (trait plein), 
O2 → O2+ + e– (pointillés), O2 → O+ + O+ + e– (tirets-points) et O2 → O2++
+ 2e– (tirets, calculée).   
Un deuxième raisonnement nous permet d’étayer cette hypothèse en supposant 
que le rapport double photoionisation–double ionisation par impact électronique reste 
relativement constant sur les plages d’énergie lorsque l’on passe de O2 à N2. En effet, 
l’ionisation d’une molécule (par impact électronique ou par un photon) est modulée 
par la spectroscopie de l’ion associé et notamment par la présence d’états ou non. 
Dans une première approximation, on peut écrire que13 :  
σe++ ∝ ⌡⌠  σhν++ dE  (49) 
et le rapport σhν++       ⁄      σe++ devrait donc représenter cette relation. 
Ce rapport devrait être constant d’une molécule à l’autre, même si les états, et 
donc les valeurs absolues des sections efficaces, changent. 
En appliquant le rapport trouvé pour N2 aux sections efficaces de O2 →e–  O2++ + 2e– 
données par Straub et al. (1996), moyennées sur les boîtes du flux, on obtient une 
valeur satisfaisante des sections efficaces de double photoionisation de O2 (Fig. 1-6) 
qui vérifie les résultats trouvés précédemment à moins de 10%, c'est-à-dire bien en 
                                                  
13 Dans le cas de la photoionisation, on peut dire que le processus est « binaire » pour l’énergie 
transférée au système, puisque soit le photon traverse le milieu sans interagir, soit il interagit et 
toute son énergie est utilisée pour ioniser la molécule. Dans le cas de l’ionisation par impact 
électronique, l’électron perd plus ou moins d’énergie dans la collision ; l’ionisation s’apparente à un 
processus analogique.  
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deçà des incertitudes globales de nos estimations, évaluées à au moins ±50 % en 
moyenne. 
La section efficace de double photoionisation de O2 passe par un maximum à 
8,6 × 10–20 cm2 dans la gamme 300–350 Å atteignant donc 0,5% de la section efficace 
totale d’ionisation comme présenté sur la Fig. 1-6.   
• O →hν  O++ + 2e– 
Depuis plusieurs décennies, plusieurs auteurs se sont intéressés à l’oxygène 
atomique et aux sections efficaces de photoionisation correspondantes. Nous avons 
choisi les données de Fennelly & Torr (1992) dérivées de celles d’Angel & Samson 
(1988). Elles sont données avec une excellente discrétisation, permettant d’obtenir 
des résultats fiables après avoir fait la moyenne sur chacune des boîtes d’énergie. 
Comme on le voit sur la Fig. 1-7, cette section efficace est concentrée à haute 
énergie (gamme 100–200 Å), et malgré sa valeur faible (moins de 10% de la section 
totale d’ionisation), on peut s’attendre à une contribution importante pour la 
production d’ions O++. D’après Angel & Samson (1988), les incertitudes sur les 
mesures s’élèvent à Δσ = ±9 %.  
• O+ →hν  O++ + e– 
Nous choisissons ici les données extrêmement bien documentées de Kjeldsen et 
al. (2002) que l’on a tracées sur la Fig. 1-7 (rouge) et dont les mesures sont les plus 
récentes et les mieux discrétisées à ce jour. 
1.4.4 Sections efficaces d’ionisation double par impact 
électronique 
Les sections efficaces de double ionisation par impact électronique de N2, O2, O 
sont disponibles dans la littérature (Märk, 1975 et Zipf, 1985). Pour introduire 
simplement ces données dans les entrées de TRANSCAR, nous faisons appel à un 
rapport de branchement α = σi(E)/σtot(E). Ce rapport est constant à 30% près sur la 
plage d’énergie 50-150 eV, et ce pour chacune des espèces.  
Les pourcentages valent respectivement α(N 2++) = 1,5%, α(O 2++) = 0,5% et 
α(O++) = 3,5% dans la modélisation, en sachant qu’ici encore, c’est l’ordre de grandeur 
qui compte. Compte tenu de cette approximation, les incertitudes s’élèvent à environ 
40% entre 70 et 170 Å,  à plus de 100% au-delà. 
Nous avons tracé sur la Fig. 1-8 (gauche) les sections efficaces d’ionisation 
double par impact électronique pour les trois espèces considérées calculées par le 
code. A droite, les sections efficaces d’ionisation de O+ par impact électronique sont 
représentées.  
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Fig. 1-7 – Section efficace totale de photoionisation (trait plein) et de 
double photoionisation (tirets) de O, d’après Fennelly & Torr (1992). 
En rouge est tracée la section efficace de photoionisation de O+ mesurée 
par Kjeldsen et al. (2002). La double photoionisation atteint 11% de la 
section efficace d’ionisation totale entre 75 et 110 Å (droite). 
 
Fig. 1-8 – Sections efficaces d’ionisation double par impact 
électronique calculées par TRANSCAR en fonction de la longueur 
d’onde définie t.q. E = hc/λ à partir d’une moyenne sur les données de 
Märk (1975) pour les ions moléculaires (N 2++ : tirets, O 2++ : tirets-points) 
et de Zipf (1985) pour O++ (trait plein, gauche). Droite : section efficace 
d’ionisation de O+ par impact électronique, d’après Aitken & Harrison 
(1971). 
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On remarque que les sections efficaces pour la collision O2 + e– → O 2++ + 3e– sont 
beaucoup plus petites que pour les autres espèces (1,36 × 10–18 cm2, soit un facteur 4 
comparé à la formation de N 2++), ce qui, par rapport au flux solaire incident, va 
induire une diminution notable (en proportion) de la part des électrons secondaires 
produits par ionisation de O2 dans la formation de cette espèce. Les pics se situent 
respectivement pour N 2++, O 2++ et O++, à 180 Å (70 eV), 110 Å (110 eV) et 100 Å 
(125 eV). L’ionisation simple de O+ possède quant à elle un pic très étroit de section 
efficace à 4,4 × 10–17 cm2 vers 90 Å : au-delà de 400 Å, la section efficace diminue 
rapidement. Elle est en moyenne à haute énergie (gamme de longueur d’onde 0 – 500 
Å) 10 fois plus importante que celle de double ionisation de O correspondante, ce qui 
aura un impact très important sur la répartition en altitude des productions 
secondaires, que l’on explicitera par la suite. 
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Ce chapitre s’attache aux résultats de la modélisation des ions N 2++, O 2++ et O++ 
sur Terre et leur extension à Titan, satellite de Saturne. Comme nous l’avons vu, 
notre cheminement s’articule en plusieurs étapes explicitées d’une manière 
théorique au chapitre Chapitre 1 : productions primaires, productions secondaires et 
modèle photochimique des concentrations qui constituent chacun un pan du présent 
chapitre. Dans le deuxième paragraphe, il m’a semblé plus judicieux de faire une 
étude comparative des productions primaires et secondaires en mettant l’accent sur 
la contribution de chacun des processus à l’ionisation totale. Un paragraphe de 
récapitulation, fait suite et prépare le calcul des concentrations des trois ions 
doublement chargés, but suprême de la modélisation (§ II.4). L’application de notre 
modèle à l’ionosphère de Titan pour l’ion N2++ conclut finalement le chapitre. 
2.1 Productions primaires 
2.1.1 Paramètres de modélisation et modifications attendues 
Les profils de photoproductions des principaux ions ont été calculés à des 
latitudes distinctes pour différents angles solaires zénithaux, et deux conditions 
d’activité solaire, tout cela à un indice magnétique Ap fixé. Rappelons que l’angle 
solaire zénithal, noté χ, vaut 0° lorsque le soleil est au zénith, et 90° pour un soleil 
rasant. Ici, on a choisi 3 angles : près du zénith, intermédiaire et enfin rasant. Ap est 
pris petit pour que les perturbations d’origine magnétique et les événements 
transitoires du soleil (éruptions, orages magnétiques) ne viennent pas interférer avec 
les variations dues uniquement à la latitude et à l’angle solaire zénithal. La latitude 
de Tromsø (Norvège), et Grenoble ont été choisies, l’une car elle est située dans 
l’ovale auroral14 (elle est donc plus sensible aux conditions d’activité solaire), l’autre 
car elle est représentative des moyennes latitudes15. Les conditions 
thermosphériques initiales correspondent à un jour de printemps (120e jour). Ces 
paramètres sont résumés dans le Tableau 3.  
Le premier effet de l’ajout des contributions des dications est la modification du 
nombre total de photoélectrons par cm3 et par seconde par rapport à la modélisation 
des ions simples seuls. Puisque nous introduisons un électron supplémentaire par 
espèce rajoutée16, il faut s’attendre à une augmentation du nombre de 
                                                  
14 Tromsø est une ville du nord de la Norvège accueillant par ailleurs deux antennes radars UHF et 
VHF de l’association EISCAT destinées à sonder l’ionosphère aurorale. Les résultats de la 
modélisation pourront donc être directement comparés aux mesures faites par EISCAT. 
15 En dehors du fait que ce soit aussi l’emplacement du LPG … 
16 Deux électrons sont produits pour la photoionisation double, mais un des deux était déjà pris en 
compte dans la production de N2+ et O+ avant l’introduction des ions doublement chargés. Les 
sections efficaces d’ionisation de N2+ et de O+ ont été ensuite modifiées dans la modélisation pour 
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photoélectrons. Elle vaut environ 10 photoélectrons ( 20    ⁄    2) pour N 2++ (soit 20 
photoélectrons cm–3 s–1 calculés au pic vers 140 km), 3 photoélectrons pour O2++ et 5 
photoélectrons pour O++. Conformément à l’équation (13), les courbes de 
photoproduction primaire suivent linéairement les profils de concentration des 
espèces neutres associées, modulées par les sections efficaces partielles d’ionisation 
et par le flux solaire EUV. 
Tableau 3 – Jeux de paramètres géophysiques utilisés lors des « runs » 
TRANSCAR pour calculer les productions ioniques. 
Paramètres 
Latitude ⎩⎨
⎧ Tromsø 69.66°, 18.95°
  Grenoble 45.11°, 5.43°   
Angle solaire zénithal χ 
⎩⎪
⎨⎪
⎧ χ = 30,47°
 χ = 63,51°
 χ = 90°
  
Activité solaire f10.7 ⎩⎨
⎧ f10.7 = 68
 f10.7 = 243   
Indice magnétique Ap Ap = 3 
Une étude de sensibilité du modèle de photoproduction primaire aux 
paramètres du Tableau 3 est présentée dans la suite. 
2.1.2 Analyse de la production primaire d’ions et d’électrons 
• Description 
La Fig. 2-1 (haut) représente les profils typiques de productions données par le 
modèle TRANSCAR (ici, à Grenoble, f10.7 = 68, χ = 63,51°). La production 
électronique totale est tracée en noir et correspond à la somme de toutes les autres 
contributions ioniques pondérées par le nombre d’électrons produits. Nous voyons 
que par photoionisation de l’atmosphère, le flux EUV est responsable d’une 
composante ionisée à deux maxima. Le premier se situe à 110 km (1,46 × 103 cm–3 s–
1) et est dû principalement au pic de production17 de O2+. L’ionisation à la fois de N2 
(bleu) et O (rouge) provoque un second maximum vers 165 km (1,52 × 103 cm–3 s–1). 
                                                                                                                                              
tenir compte de N 2++et O 2++, rajoutant donc la contribution d’un seul électron par espèce dans la 
modélisation finale. 
17 Lui-même dû au pic de concentration du dioxygène O2. 
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Au-dessus de typiquement 250 km, la source majoritaire de photoélectrons 
ionosphériques est la production de O+ à partir de l’oxygène atomique. Les maxima 
principaux de toutes les espèces ioniques se situent par ailleurs entre 150 et 200 km 
d’altitude, O2+ excepté (pic à 110 km). 
De manière générale, les ions doublement chargés contribuent à la production 
totale à hauteur d’un facteur 10 (basse altitude) à 100 fois plus petit en moyenne que 
leurs espèces correspondantes simplement chargées. Leurs maxima se situent tous 
vers 145 km d’altitude mais sont toutefois bien individualisés.   
A partir de 500 km, la production de O++ (tirets rouges) devient comparable à 
celle de N 2+ (bleu) et atteint 10–2 cm–3 s–1 : c’est la troisième contribution à la 
production totale de photoélectrons primaires. La dépendance en [O+] est bien visible 
à plus haute altitude et la décroissance du profil en altitude se fait beaucoup plus 
lente. 
• Incertitudes 
La méthode de résolution possède une incertitude intrinsèque qu’il est en 
général difficile d’estimer. Des tests sur la conservation de l’énergie et du nombre de 
particules montre que celles-ci sont vérifiées en moyenne à mieux que 5% 
(Lummerzheim & Lilensten, 1994).  
Avant d’estimer les incertitudes sur les productions systématisées par l’équation 
(13), on peut estimer celles sur les sections efficaces d’ionisation, celles sur le flux 
EUV et enfin celles sur les concentrations calculées par le modèle MSIS (Hedin, 
1991). Les barres d’erreur pour la concentration de O sont égales à ±100 % dans 
l’ovale auroral (haute latitude, e.g. Tromsø) et à 30 % environ aux plus basses 
latitudes (Grenoble).  
Pour O2 et N2, l’incertitude s’élève à 10–20 % de la concentration totale. Le flux 
EUV étant très difficile à modéliser, on peut estimer la précision à 30 % à basse 
énergie, et à 100 % à haute énergie. Pour la production de N 2++, O 2++, et O++, les 
erreurs peuvent donc être évaluées à plus de 100 %.  
Cependant, les comparaisons faites entre le modèle TRANSCAR et des mesures 
géophysiques (Blelly et al., 1996) ont montré qu’il faut s’attendre à des incertitudes 
généralement inférieures à 30 % sur les densités neutres et inférieures à 5 % sur les 
productions des ions simplement chargés. Cela peut être interprété comme une 
bonne estimation des paramètres d’entrée (flux, atmosphère neutre, sections 
efficaces). On peut également l’interpréter comme une compensation heuristique des 
erreurs et une certaine robustesse du schéma numérique. Des mesures 
supplémentaires, notamment sur les sections efficaces et sur les concentrations des 
espèces chargées en vue de les comparer avec le modèle, sont par conséquent 
nécessaires pour affiner les calculs. 
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• Détail des mécanismes de production primaire d’ions O++ 
Nous détaillons ici les deux contributions à l’origine de la production totale 
primaire de O++. Comme on le voit sur la Fig. 2-2, le processus O+ + hν est la 
contribution prépondérante à partir de 500 km d’altitude (voir également Heelis et 
al., 1973), alors que la partie inférieure du profil de production de O++ est induite par 
la double photoionisation de O. Aux alentours de 400 km d’altitude, les deux 
mécanismes contribuent de manière équilibrée à la production ionique. Le 
changement de dépendance de la photoproduction totale de O++ vient ici 
principalement de la forme des profils de concentrations des espèces pré-ionisées à 
l’origine de la production de O++, un effet auquel se superpose la modulation des 
sections efficaces respectives, du double point de vue de leur intensité et de leur 
répartition énergétique. Les espèces neutres possèdent ainsi une décroissance avec 
l’altitude beaucoup plus rapide que leurs homologues ionisées.  
A ceci s’ajoute, dans un deuxième temps, le fait que la section efficace 
d’ionisation de O+ soit plus élevée d’un facteur 10 en moyenne et qu’elle soit localisée 
à plus basse énergie – donc leur effet est sensible à plus haute altitude – que les 
sections efficaces de double photoionisation, un ensemble de facteurs qui conduisent 
logiquement au profil final de la Fig. 2-2. 
La sensibilité du modèle aux conditions d’activité solaire, à la latitude et à 
l’angle solaire zénithal a été testée dans les paragraphes suivants. 
2.1.3 Sensibilité aux conditions d’activité solaire et à la latitude 
• Conditions solaires 
Les conditions d’activité solaire modifient sensiblement les résultats du modèle. 
La Fig. 2-1 présente les données de productions ioniques à la latitude de Grenoble et 
à un angle solaire zénithal moyen de 63,51° pour des conditions d’activité solaire 
extrêmes (f10.7 = 68, gauche et f10.7 = 243, droite). 
Le flux solaire étant plus intense, la probabilité d’ioniser voire de dissocier les 
molécules et les atomes constitutifs de la thermosphère devient beaucoup plus 
grande. Les concentrations des neutres augmentant avec l’activité solaire18 
(variation avec f10.7 dues par exemple aux effets de marée thermique19), on peut 
s’attendre à ce que les productions intermédiaires et donc la production totale de 
photoélectrons soient plus importantes. 
                                                  
18 Sauf H et dans une moindre mesure O2 (Hedin, 1987). 
19 L’absorption par l’ozone et la vapeur d’eau du rayonnement solaire dans la basse atmosphère 
provoque en effet un chauffage et une dilatation du gaz côté jour, créant un système de vents et 
d’ondes qui tendent à réduire les gradients côté nuit et qui se propagent dans la thermosphère. 
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Fig. 2-1 – Taux de productions primaires ioniques à la latitude de 
Grenoble et pour χ = 63,51°. On a tracé les courbes dans le cas d’un 
soleil calme (f10.7 = 68, haut), et dans le cas d’un soleil actif (f10.7 = 243, 
bas). La courbe noire est la production électronique totale. Les 
productions partielles sont N2+ (bleu), O2+ (vert), O+ (rouge), N+ 
(magenta), H+ (jaune), N 2++ (tirets bleus), O 2++ (tirets verts), O++ (tirets 
rouges). 
—— e–  
—— N2+ 
—— O2+ 
—— O+ 
—— N+ 
– – – H+ 
– – – N 2++ 
– – – O2++ 
– – – O++ 
 
 
Grenoble, f10.7 = 68 et f10.7 = 243, χ = 63,51° 
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Fig. 2-2 – Détail des contributions des deux sources de production 
primaire de O++. La simple ionisation de O+ est schématisée par des 
triangles noirs, la double ionisation de O par des cercles évidés. La 
production primaire totale de O++ est représentée en trait plein : c’est la 
somme de ces deux contributions. 
On remarque bien ici que les productions d’ionisation décroissent beaucoup plus 
lentement avec l’altitude lorsque l’activité solaire est à son maximum (la pente 
moyenne devient plus grande), excepté pour l’ion20 H+ dont la production diminue 
presque d’un ordre de grandeur par rapport à sa valeur pour f10.7 = 68. Cette 
caractéristique est due à la concentration de H, qui est anticorrélée à la température 
exosphérique21 et au flux f10.7 (Hedin, 1987 ; Breig et al. 1985). 
Comme la concentration de N2, O2, O croît beaucoup, la diffusion des atomes H 
sur les espèces présentes vers les couches les plus basses est moins efficace, et on a 
donc une concentration moindre. A très haute altitude en revanche (> 800 km), la 
concentration en H et la production en H+ sont inchangées, ce que l’on peut deviner 
sur la Fig. 2-1. 
La position des pics de production varie peu sauf pour O+ dont le maximum 
passe de 180 km (f10.7 = 68) à 210 km (f10.7 = 243). Le nombre d’ions O+ par cm3 et par 
seconde atteint ainsi pour le pic à 110 km sa valeur maximale de l’ordre de 
3 × 103 cm–3 s–1.  
                                                  
20 L’ion H+ est créé —et détruit— majoritairement par échange de charge avec O+. 
21 En effet, la concentration décroît comme exp – (1/HH) où HH ~ kB T pour l’hydrogène. 
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Fig. 2-3 – à gauche, productions entre 100 et 300 km des ions N 2++
(bleu), O 2++ (vert) et O++ (rouge) pour deux activités solaires : f10.7 = 68 
(traits pleins) et f10.7 = 243 (triangles). À droite, rapport exprimé en % 
des productions de ces ions à la production totale électronique en 
fonction de l’altitude en km. La contribution de O++ devient dominante 
et atteint 1 % à 5 % de la photoproduction électronique totale au-delà 
de 300 km.  
Remarquons également que la forme et le comportement des courbes de double 
ionisation suivent ceux des productions correspondantes pour les ions simplement 
chargés sauf à plus basse altitude (< 200 km) : quand la quantité d’ions O2+ produits 
continue de grandir jusqu’à atteindre un pic conformément à la concentration en O2, 
la production d’ions O 2++ baisse de manière marquée (2 ordres de grandeur entre 100 
et 110 km, Fig. 2-3). 
Cet écart à basse altitude est dû à la plus grande absorption du flux solaire à ces 
altitudes, puisque la concentration en espèces absorbantes (notamment O2) devient 
plus grande. La majeure partie du flux EUV restant passe dans l’ionisation simple, 
la dissociation et l’excitation du gaz ambiant au détriment de l’ionisation double. De 
manière générale pour les ions concernés, les seuils de double photoionisation, qui 
s’élèvent à plusieurs dizaines d’électronvolts comme on l’a vu, sont statistiquement 
moins franchis qu’à plus haute altitude.  
La production en ions doublement chargés décroît ainsi fortement et passe 
typiquement de Pi = 10 cm–3 s–1 à 120 km à Pi = 10–2 cm–3 s–1 à 100 km. 
Sur la Fig. 2-3 (gauche), qui présente les productions individuelles des trois ions 
N 2++, O 2++ et O++ pour les deux flux solaires choisis, on voit que cette décroissance est 
d’autant plus drastique et rapide que l’activité solaire est importante et donc que le 
flux est élevé.  
 
–––N 2++ f10.7 = 68 
—– O2++ 
—– O++ 
UUUU N 2++ f10.7 = 243 
UUUU O2++ 
UUUU O++ 
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Fig. 2-4 – Comparaison des productions des ions N 2++(bleu), O 2++ (vert) 
et O++ (rouge) au-dessus de Grenoble (traits pleins) et de Tromsø 
(tirets). La figure de droite représente le rapport relatif des écarts de 
production de ces trois ions entre Grenoble et Tromsø pour f10.7 = 68 
(lignes) et f10.7 = 243 (triangles). 
En période de grande activité, les pics de N 2++, O 2++ et O++ se situent 
respectivement vers 160 km, 170 km et 155 km, et remontent en moyenne de 15 km 
par rapport à leur valeur en période d’activité calme. 
La Fig. 2-3, à droite, représente le rapport de productions entre les ions 
doublement chargés et les photoélectrons pour les deux flux solaires, i.e. la part que 
prend chaque ion doublement chargé dans la création des photoélectrons. N 2++ 
contribue le plus à basse altitude avec en moyenne 2,4 % du nombre d’électrons 
créés22 à 150 km. Pour la courbe correspondant à O++, on observe un maximum à 
basse altitude vers 150 km (de 1,6 % en période calme à 4.8 % en période active). 
Plus haut en altitude vers 800 km, la contribution de O++ à la production 
électronique primaire peut atteindre 10% : les ions O++ contribuent alors plus à la 
production électronique en période calme qu’en période d’activité intense du soleil, ce 
qui est dû essentiellement à la prise en compte du mécanisme O+ → O++ + e–. 
L’un des points les plus remarquables de cette analyse est l’importance de la 
contribution de O++ à haute altitude (> 500 km) (voir également Fig. 2-4). A ces 
altitudes, atteignant des valeurs de l’ordre de 10–2 cm–3 s–1, elle participe à plus de 
2 % de la production totale de photoélectrons, alors que les contributions des ions 
N 2++ et O 2++ y sont négligeables (10–5 et 10–7 cm–3 s–1 respectivement).  
                                                  
22 On a tracé sur la Fig. 2-3 le rapport Pi / Pe. Pour un ion chargé deux fois, deux électrons sont 
produits et donc la contribution à la production électronique est : 1,2 % × 2 = 2,4 %.  
Grenoble 
––– N 2++ f10.7 = 68 
—– O2++ 
—– O++ 
 
Tromsø 
– – N 2++ f10.7 = 68 
– – O2++ 
– – O++ 
 
UUUU N 2++ f10.7 = 243 
UUUU O2++ 
UUUU O++ 
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A partir de 700 km, même si sa contribution diminue, elle est responsable avec 
H+ du ralentissement de la décroissance de la production électronique. Notons que 
quelle que soit l’activité solaire, la part que prend O++ dans la création de 
photoélectrons tend à augmenter à partir de 300 km d’altitude. 
• Sensibilité aux coordonnées géographiques 
Ce paragraphe se focalise sur l’influence de la latitude d’observation sur les 
productions des dications. Nous nous plaçons donc pour un χ fixé à 63,51°, à la 
latitude géographique de Tromsø et nous comparons ces données à celles discutées 
au paragraphe précédent.  
Au changement de coordonnées géographiques correspond uniquement un 
changement de concentrations des espèces neutres —qui dictent donc le 
comportement des courbes de production—, le flux EUV restant bien entendu le 
même compte tenu de l’orientation fixe du soleil par rapport à l’horizon (représentée 
par l’angle solaire zénithal). À la latitude de Tromsø, les concentrations en N2 et O2 
sont plus élevées qu’à Grenoble en moyenne de 5 %, alors que la concentration en O 
reste sensiblement identique pour les deux latitudes sauf à basse altitude (100–
200 km). 
Les résultats à la latitude de Tromsø (au-dessus du cercle polaire arctique) pour 
chaque condition de flux sont similaires en intensité et en forme à ceux présentés 
pour Grenoble, comme le montre la Fig. 2-4. La position des maxima de productions 
est inchangée et les écarts entre les deux courbes ne sont surtout marqués qu’à 
partir de 300 km pour N 2++ et O 2++ où ils atteignent en moyenne 25%. Pour O++ en 
revanche, l’écart maximal est situé au pic de production vers 150 km : le nombre 
d’ions O++ est alors plus bas à Tromsø qu’à Grenoble. Ces courbes sont donc 
parfaitement en accord avec les variations des concentrations des espèces neutres. 
Une analyse plus fine, présentée sur la Fig. 2-4 (droite), montre que le 
comportement comparé des productions ioniques entre Grenoble et Tromsø est 
similaire pour les deux espèces moléculaires N 2++ et O 2++. Les différences peuvent 
monter dans leur cas jusqu’à 50 % pour une activité solaire faible à très haute 
altitude (> 400 km), ou descendre à seulement 1 % à 150 km. Pour f10.7 = 243, les 
écarts, relativement constants sur une très grande plage d’altitudes (300–800 km), 
plafonnent à 18 % vers 350 km.  
Le comportement s’inverse dans le cas de O++ : pour une activité faible, on 
observe deux pics successifs, l’un de 28 % à 100 km, l’autre de 20 % à 150 km, puis 
une décroissance constante entre 200 et 750 km, jusqu’à ce que les contributions 
soient identiques pour chaque latitude. Dans le cas d’un flux élevé (f10.7 = 243), les 
écarts s’homogénéisent autour de 16 % sur la plage 150–300 km puis diminuent 
régulièrement jusqu’à 800 km. 
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• Sensibilité à l’angle solaire zénithal 
Etude générale 
Les résultats sont beaucoup plus sensibles à la variation de l’angle solaire 
zénithal —autrement dit de l’épaisseur d’atmosphère traversée par le rayonnement 
solaire— qu’aux deux paramètres étudiés plus haut. Nous choisissons ici les données 
obtenues pour Grenoble, avec χ = 90°, c’est-à-dire une incidence rasante du flux 
solaire, et χ = 30,47°, à la latitude de Grenoble. Le paramètre modifié intervient dans 
l’expression de l’absorption du flux solaire caractérisée par la fonction de Chapman 
(cf. § 1.2.1) et, secondairement, dans les concentrations des espèces neutres 
(variations diurnes).  
Plus l’angle solaire zénithal est élevé, plus l’absorption du flux solaire l’est aussi 
(on traverse plus de couches d’atmosphère), ce qui implique une production moindre 
à une altitude donnée et un déplacement des pics vers de plus hautes altitudes : le 
flux pénètre moins l’atmosphère, et on a donc une diminution de la quantité d’ions à 
basse altitude (100 km). 
Ces remarques sont bien vérifiées sur la Fig. 2-5, sauf dans le cas de H+, et on 
note essentiellement une sensibilité plus importante du modèle aux altitudes les 
plus basses. A partir de 400 km, les productions tendent à devenir identiques en 
forme et en magnitude d’un angle solaire sur l’autre. 
Pour les ions H+ (jaune), on note bien un déplacement du pic vers le haut (de 200 
à 350 km d’altitude), mais l’intensité globale, elle, varie peu sur la gamme 100–
800 km, alors que tous les autres ions accusent des diminutions importantes pour χ = 
90°. Cette singularité est encore ici due à la forme du profil de concentration de H 
dont la variation diurne reste faible en comparaison des autres espèces (HEDIN, 
1983). 
Pour les autres espèces ioniques, la caractéristique la plus évidente est la 
modification de la position des pics qui s’élèvent en altitude jusqu’à typiquement 
250 km d’altitude pour χ = 90°. Le maximum de production de photoélectrons est 
prédit par le modèle vers 230 km avec une intensité de 1,5 × 102 cm–3 s–1, à comparer 
au maximum de 3 × 103 cm–3 s–1 à 150 km pour χ = 30,47°.  
Le maximum à plus basse altitude est aussi déplacé (de 100 km [χ = 30,47°] à 
130 km [χ = 90°]) et son intensité, du même ordre de grandeur que le pic à 150 km 
pour un χ faible, devient nettement plus petite pour χ = 90° (~ 5 × 101 cm–3 s–1). 
Remarquons qu’à 100 km et pour un grand χ, aucun photoélectron n’est produit selon 
les résultats du modèle. 
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Fig. 2-5 – Productions comparées des principales espèces ioniques à la 
latitude de Grenoble, pour deux χ différents : χ = 30,47° (haut) et χ = 
90° (bas). Les courbes respectives à flux fort sont présentées à droite. 
Une nette diminution des productions est observée pour χ = 90° ainsi 
qu’une remontée très nette des maxima de productions vers 250 km 
d’altitude, d’autant plus accentuée que l’activité solaire est élevée.  
—— e– —— N2+  —— O2+  —— O+ 
—— N+   – – – H+    
– – – N 2++ – – – O2++ – – – O++ 
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Fig. 2-6 – Gauche, productions entre 100 et 600 km des ions N 2++(bleu), 
O 2++ (vert) et O++ (rouge) pour χ = 30,47° (traits pleins) et χ = 90° 
(tirets). Droite, rapport exprimés en % des productions de ces ions à la 
production totale électronique en fonction de l’altitude en km. 
En période d’activité solaire importante, la position des pics tend ainsi à s’élever 
jusqu’à 300 km pour la production électronique, et en moyenne à 270 km pour les 
espèces moléculaires et atomiques : on voit donc que plus l’activité est intense, plus 
cette caractéristique s’accentue, et ce, de manière générale pour toutes les espèces 
ioniques. 
La contribution des ions doublement chargés est, elle aussi, modifiée de façon 
importante (Fig. 2-6), et ce d’autant plus qu’on se place à plus basse altitude 
(< 300 km). On voit notamment que pour un soleil rasant, la contribution de O++ 
devient aussi importante en nombre que celle de N 2++ (~ 1 cm–3  s–1), et correspond par 
la même à une contribution à la création de photoélectrons quasiment identique à 
celle de N 2++, soit un peu plus de 2 % calculée au pic (Fig. 2-6, gauche). La part de 
chaque dication moléculaire dans la production de photoélectrons reste en outre la 
même en amplitude, de l’ordre de 0.5 à 1 % en dessous de 300 km.  
On observe également que les pics de productions et les maxima des courbes 
Pi++/Petot ne coïncident pas parfaitement pour χ = 90° : les pics de production d’ions 
doublement chargés contribuent donc relativement moins à la photoproduction 
électronique totale dans le cas d’un angle solaire grand (χ = 90°) que dans celui d’un 
angle petit (χ = 30,47°). 
Enfin, on constate que les pics de contribution pour χ = 90° sont plus larges, ce 
qui indique qu’à ces angles solaires, les mécanismes de photoionisation à basse 
altitude sont légèrement plus efficaces pour produire des photoélectrons qu’à des 
angles solaires faibles. 
CHAPITRE 2 - 2.1 - PRODUCTIONS PRIMAIRES 
 -70- 
 
Fig. 2-7 – Gauche : productions primaires des ions N 2++ (bleu), O 2++ 
(vert) et  O++ (rouge) en fonction de l’altitude et pour  56,3° < χ < 95,4°. 
Les angles les plus faibles correspondent  aux courbes dont les 
productions sont maximales au pic, les angles  les plus grands aux 
courbes dont les productions sont minimales. Droite : tracé des 
productions (cm–3 s–1) à l’altitude de 220 km de l’ion O++ en fonction des 
heures de la journée (UT) à la latitude de Tromsø. On obtient une 
courbe caractéristique en cloche, non symétrique et centrée sur 10:30 
UT. 
Évolution sur une journée 
On peut tracer l’évolution de la production des ions N 2++, O 2++ et O++ en fonction 
de l’altitude de 00:00 UT à 24:00 UT23 pour une latitude donnée. Nous avons choisi ici 
les coordonnées de Tromsø, et nous présentons les résultats de la modélisation des 
productions pour une journée complète à flux faible (f10.7 = 68). Les heures de la 
journée peuvent être converties directement en angles solaires zénithaux24 : pour 
Tromsø, les angles solaires zénithaux s’échelonnent ainsi du minimum χ = 54,7° 
(10:45 UT) au maximum χ = 95,4° (22:45 UT). 
La Fig. 2-7 présente les productions des trois dications calculées dans cette 
étude, qu’on fait varier en fonction de χ. Comme nous l’avons vu au paragraphe 
précédent, les pics ont tendance à remonter avec χ en moyenne de plus de 100 km en 
s’élargissant considérablement, avec une diminution du taux de production de deux 
ordres de grandeur pour N 2++ et O 2++, de seulement un ordre de grandeur pour O++. 
 
                                                  
23 Universal Time. À la latitude de Tromsø, l’heure locale LT est, pour le 120e jour de l’année retenu 
ici : LT = UT + 01:15. 
24 Grâce à la formule : cosχ = cosλ cosδ – cosλ cosδ cosϕ  où λ est la latitude du lieu, δ la déclinaison, 
et ϕ l’angle horaire. 
—— N 2++ 
—— O2++ 
—— O++ 
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Fig. 2-8 –  Haut : Taux de productions de l’ion atomique O++ dans la 
gamme 100–400 km à la latitude de Tromsø pour différentes heures de 
la journée. Haut, gauche : de 23:00 UT à 11:00 UT, correspondant aux 
productions heure par heure de gauche à droite. Haut, droite : de 11:00 
UT à 23:00 UT de droite à gauche. Bas : Concentrations (cm–3) en O 
entre 150 km et 155 km d’altitude pour les mêmes périodes de temps. 
Dans la gamme 300–500 km, les productions tendent à devenir identiques quel 
que soit l’angle solaire zénithal (ou de manière équivalente, l’heure locale) 
considéré.À haute altitude, le phénomène de diminution avec l’angle diminue en 
amplitude voire s’inverse, et les productions pour des angles zénithaux élevés 
peuvent devenir plus importantes que celles calculées pour des χ faibles. 
Nous avons également tracé les courbes (Fig. 2-8) représentant les taux de 
production de l’ion O++, ici en échelle linéaire, pour deux demi-journées complètes 
entre 23:00 UT et 11:00 UT (gauche) et 11:00 UT et 23:00 UT (droite). 
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Fig. 2-9 – Profils hebdomadaires des productions primaires (photo-
production) des trois espèces doublement chargées à Tromsø, f10.7 = 68. 
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Pour chaque heure incrémentée de 23:00 à 11:00 UT, on utilise le code de 
couleurs consécutif : rouge, bleu, vert, noir, magenta, cyan, jaune, et ainsi de suite. 
Ces deux courbes devraient être symétriques, puisque les tranches horaires 
utilisées le sont par rapport à 12:00 LT (ou ~ 11:00 UT). Or on voit que les courbes ne 
sont pas superposables bien que le pas horaire choisi soit constant. Cela signifie que 
le comportement des productions en fonction de l’angle solaire zénithal n’est pas le 
même et que le matin n’est pas équivalent à l’après-midi pour la production ionique. 
Les variations d’atmosphère neutre en fonction de l’angle solaire zénithal sont à 
l’origine de ces caractéristiques, comme le montre, pour l’atome d’oxygène O, la Fig. 
2-8, bas.  
Sur la Fig. 2-8 (bas), les concentrations tracées correspondent aux valeurs 
maximales de la courbe de production vers 150 km. 
On voit clairement que les différences d’amplitude des pics entre les courbes 
observées pour les productions de O++ sont corrélées aux variations de concentration 
de l’oxygène atomique (voir par exemple les deux tracés de droite) : une 
« compression » des concentrations pour les angles solaires faibles (i.e. pour les 
concentrations plus petites) est relevée, qui se répercute linéairement sur les 
productions ioniques, proportionnelles comme on l’a vu aux concentrations des 
espèces neutres associées. On a tracé sur la Fig. 2-7, les valeurs des maxima de 
productions en fonction de l’heure en temps universel : la courbe obtenue est 
périodique de période t = 24 heures, centrée sur environ 10:30 UT (soit 
approximativement 12:00 TL) et possède une certaine dissymétrie. 
La variation périodique journalière de l’intensité des pics, dite variation diurne, 
est associée à la période de rotation de la Terre autour de son axe.  
La légère dissymétrie constatée peut quant à elle être attribuée à la différence 
d’éclairement entre le jour et la nuit qui induit des variations de température 
(marées thermiques provoquant notamment une dilatation du gaz thermosphérique) 
et donc des variations de composition chimique. 
Pour finir ce paragraphe, nous avons dessiné sur la Fig. 2-9 l’évolution 
temporelle en échelle linéaire des profils des productions primaires au cours d’une 
journée entière à Tromsø pour les trois dications N 2++, O 2++ et O++. Les principales 
caractéristiques décrites précédemment sont aisément visibles : pics de production à 
basse altitude, et dont l’altitude diminue au fur et à mesure que le soleil est bas sur 
l’horizon, productions au pic du même ordre de grandeur entre N 2++ et O++, facteur 10 
d’écart pour O 2++. Le pic de production de O++ est également plus large en altitude 
que pour les dications moléculaires. 
CHAPITRE 2 - 2.2 - ÉTUDE COMPARÉE DES PRODUCTIONS PRIMAIRES ET SECONDAIRES 
 -74- 
2.2 Étude comparée des productions primaires et 
secondaires 
2.2.1 Caractéristiques générales 
• Paramètres de modélisation 
Comme pour les productions primaires, nous prenons comme paramètres 
d’évolution ceux listés dans le Tableau 3 pour des conditions thermosphériques 
correspondant à un jour de printemps (120e jour). 
• Incertitudes 
A la suite du paragraphe 2.1.2 sur la production primaire, l’incertitude sur la 
production secondaire de N 2++, O 2++ et O++est évaluée à plus de 100% en moyenne, 
tout en sachant que le modèle final testé est correct à mieux que 5% sur les 
productions ioniques.  
2.2.2 Forme générale des productions électroniques 
• Etude générale 
La Fig. 2-10 (gauche) représente les profils typiques de productions données par 
le modèle TRANSCAR (ici, à Grenoble, f10.7 = 243, χ = 63,51°), avec la contribution 
respective des photoélectrons et des électrons secondaires. La production 
électronique totale est tracée en noir. 
Nous voyons que par photoionisation de l’atmosphère, le flux EUV est 
responsable d’une composante ionisée à deux maxima dans la production totale, l’un 
à 110 km atteignant près de 4,8 × 103 e– cm–3 s–1, l’autre plus en altitude vers 175 km 
à 4,4 × 103 e– cm–3 s–1. Les électrons secondaires sont minoritaires au-dessus de 
200 km, où ils ne contribuent qu’à hauteur de 20% en moyenne à la production 
totale. En revanche, à plus basse altitude, la production secondaire augmente 
rapidement en regard de la production primaire pour atteindre 70% du total à 
120 km, c’est-à-dire au pic de production électronique. 
Pourquoi les productions secondaires deviennent-elles alors plus importantes 
que les productions primaires ? Une réponse nous est donnée en se remémorant que 
la quantité d’atmosphère traversée joue un rôle prédominant dans l’absorption du 
rayonnement, facteur d’autant plus marqué que l’on considère une altitude plus 
basse ou un angle solaire zénithal plus rasant.  
Lorsqu’ils se propagent dans l’atmosphère, les photons d’énergie extrême 
(typiquement en dessous de 300 Å) sont absorbés moins vite que les photons 
d’énergie moyenne (entre 300 et 800 Å) comme on peut le voir sur la Fig. 2-12.  
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Fig. 2-10 – Profils des productions électroniques totale (noir), primaire 
(rouge) et secondaire (bleu, gauche) et contribution des principales 
raies solaires à la création d’électrons primaires (droite) : en rouge est 
la contribution de la raie Lyman β, en bleu HeI, en noir HeII, en vert 
CIII et en magenta FeXV.  
 
Fig. 2-11 – Gauche : taux de productions secondaires des principales 
espèces à Grenoble, pour un flux faible et un angle solaire zénithal de 
63,51°. En noir est tracée la production électronique secondaire totale, 
i.e. la somme des productions ioniques pondérée par le nombre 
d’électrons produits. Droite : détail des contributions des deux sources 
de production secondaire de O++. La simple ionisation de O+ est 
schématisée par des triangles noirs, la double ionisation de O par des 
cercles évidés. La production secondaire totale de O++  est représentée 
en trait plein : c’est la somme de ces deux contributions. 
—— e– 
—— N2+  
—— O2+  
—— O+ 
—— N+   
– – – H+    
– – – N 2++ 
– – – O2++ 
– – – O++ 
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Fig. 2-12 – Longueur d’onde des photons solaires (Å) en fonction de 
l’altitude à laquelle la profondeur optique τ = 1, i.e. la profondeur 
effective de pénétration d’un photon. On voit que les photons entre 300 
et 800 Å sont absorbés plus vite que ceux des énergies extrêmes, ce que 
l’on doit bien entendu rapprocher des valeurs des sections efficaces 
d’absorption (d’après Kivelson & Russell, 1995).  
Or ce sont ces derniers qui contribuent le moins à la création d’électrons 
suffisamment énergétiques pour ioniser à leur tour les constituants neutres, à 
l’origine des électrons secondaires. Il y a moins d’électrons primaires créés, mais les 
électrons primaires de haute énergie sont moins sensibles à cette diminution. 
Relativement aux électrons primaires, les électrons secondaires sont ainsi favorisés à 
basse altitude et les productions deviennent plus importantes. 
Une étude plus fine de l’impact des principales raies solaires discrètes dans la 
photoproduction primaire est présentée sur la Fig. 2-10 (droite). Vers 100 km, la raie 
HI Lyman β (1025,72 Å) est responsable à elle seule de 30% de la production 
électronique primaire. A 140 km, c’est la raie CIII (977,02 Å) qui joue le plus grand 
rôle, avec 20% au pic de la production primaire. Au delà de 200 km, les raies plus 
énergétiques comme FeXV (284,15 Å), HeII (303,78 Å) et HeI (584,33 Å) contribuent 
à hauteur d’environ 10% du total de photoélectrons créés pour les deux premières et 
1% pour HeI. Le continuum très énergétique entre 25 et 250 Å est alors responsable 
du reste de la production ionique. 
La Fig. 2-11 (gauche) présente les productions secondaires des principales 
espèces ioniques : N2+ (vert), O2+ (bleu), O+ (rouge), N+ (magenta), H+ (jaune), N 2++ 
(tirets verts), O 2++ (tirets bleus), O++ (tirets rouges) à Grenoble pour un angle solaire 
zénithal de 63,51° et des conditions solaires calmes (f10.7 = 68). Le pic de production 
de O++ se situe vers 160 km d’altitude alors que ceux de O 2++ et N 2++ se situent vers 
110 km. 
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On peut remarquer que les productions secondaires ont un comportement relatif 
similaire lorsque l’on fait varier les paramètres. A basse altitude (130 km), et parmi 
les trois dications considérés, c’est la production de N 2++ qui est la plus importante 
(~ 8 ions cm–3 s–1 au pic) devant O++ (~ 5 ions cm–3 s–1). La production de O 2++ est à 
toutes les altitudes minoritaire par rapport aux deux autres d’un facteur supérieur à 
10 (~ 0,3 ions cm–3 s–1 au pic). Dès 250 km d’altitude, c’est O++ qui devient à son tour 
prépondérant, car l’atome O ainsi que l’ion O+ pour les ions deviennent majoritaires 
au-dessus de 300 km. 
• Détail des productions secondaires pour l’ion O++ 
A la suite de cette remarque, examinons de manière plus précise le 
comportement des deux sources de production secondaire de O++, à savoir d’un côté la 
double ionisation de l’atome O et de l’autre l’ionisation simple de O+ (Fig. 2-11). 
Comme on l’a déjà vu dans le cas des productions primaires, l’ionisation double de O 
est le mécanisme prépondérant à basse altitude, même si cet effet est ici moins 
marqué. En effet, l’ionisation de O+ ne devient comparable qu’au dessus de 650 km ; 
il l’était lors de notre étude des productions primaires dès 400 km. 
L’évolution générale des profils s’explique derechef par le fait que les courbes de 
production suivent les concentrations des espèces neutre O et ionique O+ 
correspondantes, avec une décroissance de [O+] nettement plus lente que [O] à 
mesure que l’altitude augmente. Ces mécanismes sont bien sûr modulés par les 
sections efficaces d’ionisation de O+, en moyenne 10 fois plus importantes que celles 
de double ionisation de O. Les pics principaux de section efficace sont situés tous 
deux dans les mêmes gammes d’énergie, soit 70–150 eV, ce qui explique le faible effet 
de l’ionisation simple de O+ sur la production de O++ même à haute altitude.   
La sensibilité du modèle aux conditions d’activité solaire, à la latitude et à 
l’angle solaire zénithal a été testée dans les paragraphes suivants. 
2.2.3 Sensibilité aux paramètres géophysiques 
• Activité solaire 
Fig. 2-13 : Profils des productions primaires (traits pleins) et secondaires (tirets) 
des trois dications (N 2++ en bleu, O 2++ en vert et O++ en rouge) à Grenoble, en période 
d’activité solaire faible (haut) et forte (bas). A droite sont tracés les rapports des 
productions secondaires aux productions totales pour les 6 espèces N2+ (cercles 
bleus), O2+ (cercles verts), O+ (cercles rouges), N 2++, O 2++ et O++. 
De manière générale, les productions secondaires pour toutes les espèces — 
qu’elles soient simplement ou doublement chargées — sont très inférieures aux 
productions primaires (elles atteignent de 5% à 30% seulement des productions 
totales au-dessus de 150 km pour une activité forte, au-dessus de 300 km pour une 
activité faible), excepté pour O++. Pour N 2++ et O 2++, les productions secondaires 
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possèdent un pic à basse altitude (qui varie de 110 km à 120 km selon les espèces) et 
deviennent alors prépondérantes. Un regain de production secondaire de N2++ et de 
O++ est observé à 250 km, particulièrement marqué pour O++. 
A contrario des autres espèces, les productions primaires ne deviennent 
majoritaires pour O++ qu’au-delà de 375 km (f10.7 = 68) voire 550 km d’altitude 
(f10.7 = 243).  
Le comportement singulier des profils de productions de O++ peut s’expliquer par 
deux effets. Le premier est d’origine probabiliste, comme conséquence directe de la 
forme des sections efficaces. En effet, les sections efficaces d’ionisation double par 
impact électronique sont dans le cas de O++ plus importantes que celles de 
photoionisation correspondantes, et ce dans un rapport de l’ordre de 25 au pic 
(5,4 × 10–18 contre 0,2 × 10–18 cm2 à 70 eV), d’où une création de photoélectrons 
secondaires particulièrement efficace en dessous de cette altitude (translation de la 
courbe des secondaires par rapport à celle des primaires). Le deuxième effet, 
intervenant dans une moindre mesure, est d’origine énergétique, et prend en compte 
la donnée de l’altitude à laquelle se déposent les principales raies discrètes du 
spectre solaire EUV (voir Fig. 2-10). 
Pour pouvoir ioniser O deux fois, il faut avoir à disposition des photons d’énergie 
supérieure à 48,74 eV (soit λ < 254 Å). Or on voit que les raies prépondérantes pour 
la photoionisation au-delà de 150 km sont toutes au-dessous de ce seuil en énergie ; 
elles ne participeront donc plus aussi efficacement à la production primaire de O++, 
alors que, dans le même temps, la production secondaire, qui dépend des raies les 
plus énergétiques, sera moins affectée. 
Les pics de production entre cations simplement chargés et dications 
correspondants ne se situent pas à la même altitude, puisque les seuils et sections 
efficaces d’ionisation sont différents. 
Les comportements des profils selon l’activité solaire sont sensiblement 
différents, surtout à plus haute altitude. En période de grande activité, les pics de 
N 2++, O 2++ et O++ secondaires se situent respectivement vers 120 km, 115 km et 
180 km, accusant une petite augmentation d’altitude de 10 km en moyenne par 
rapport à leur valeur en période calme. Les valeurs maximales sont multipliées par 2 
à 3 environ, ce qui suit l’évolution des productions primaires. A plus haute altitude, 
et à cause originellement de l’accroissement de la concentration des neutres (et dans 
une moindre mesure de la concentration de O+) corrélé à l’intensification du flux 
solaire f10.7, les productions d’ionisation augmentent fortement avec f10.7 à une 
altitude donnée (d’un facteur 50 à 100), la pente moyenne devenant plus grande pour 
une activité solaire plus forte.  
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Fig. 2-13 – Taux de productions primaires (traits pleins) et 
secondaires (tirets) des ions N 2++, O 2++ et O++ à la latitude de Grenoble, 
pour χ = 63,51° (gauche). A droite, rapport des productions secondaires 
à la production totale (Prim + Sec) pour les six espèces N2+ (cercles 
bleus), O2+ (cercles verts), O+ (cercles rouges), N 2++, O 2++ et O++ (traits 
pleins bleus, verts et rouges). 
—— N 2++ —— O2++ —— O++  Pprim 
– – – N 2++ – – – O2++ – – – O++ Psec 
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Contrairement à l’évolution de la production primaire de O++, la part que prend 
l’ionisation simple de O+ dans la création d’ions O++ secondaires reste marginale et 
c’est la double photoionisation de O qui est le mécanisme physique privilégié quelle 
que soit l’altitude considérée. 
• Effet de la latitude 
Intéressons-nous maintenant à la sensibilité des résultats à la position 
géographique. Nous nous plaçons pour un χ fixé à 63,51°, à la latitude géographique 
de Tromsø (au-dessus du cercle polaire arctique, dans l’ovale auroral), et nous 
comparons ces données à celles du paragraphe précédent. 
Au changement de coordonnées géographiques correspond uniquement un 
changement de concentrations des espèces neutres — qui dictent donc le 
comportement des courbes de production —, le flux EUV restant bien entendu le 
même compte tenu de l’orientation fixe du soleil par rapport à l’horizon (représentée 
par l’angle solaire zénithal).  
Comme expliqué précédemment, à la latitude de Tromsø, les concentrations en 
N2 et O2 sont plus élevées qu’à Grenoble en moyenne de 5%, alors que la 
concentration en O reste sensiblement identique pour les deux latitudes sauf à basse 
altitude (100–200 km) où elle est inférieure à celle donnée à Grenoble. 
Les résultats à la latitude de Tromsø pour chaque condition de flux sont 
similaires en intensité et en forme à ceux présentés pour Grenoble. Les différences 
sont relativement faibles comme le montre la Fig. 2-14. La position des maxima de 
production est inchangée et les écarts entre les deux courbes ne sont marqués qu’à 
partir de 300 km pour N 2++ et O 2++. 
Pour O++ en revanche, l’écart maximal est situé au pic de production vers 
150 km : le nombre d’ions O++ est alors plus bas à Tromsø qu’à Grenoble, des 
évolutions en accord avec les variations des concentrations des espèces neutres. 
On voit sur la Fig. 2-14 (droite) que l’écart relatif entre Grenoble et Tromsø 
évolue de la même façon pour les deux espèces N 2++ et O 2++. Les différences peuvent 
monter dans leur cas jusqu’à 50% à haute altitude pour une activité faible. O++ se 
particularise à nouveau en suivant une évolution à contre courant, puisqu’à haute 
altitude, les différences se chiffrent à moins de 1%. Pour une activité forte, les 
différences tendent à s’homogénéiser sur une très grande plage d’altitudes (400–
800 km), ne dépassant pas 15% pour N 2++ et O 2++, atteignant au maximum 25% pour 
O++. 
• Effet de l’angle solaire zénithal 
La variation des productions secondaires est étudiée dans la suite à trois angles 
solaires zénithaux, puis sur toute une journée. 
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Fig. 2-14 – Comparaison des productions des trois 
dications au-dessus de Grenoble (traits pleins) et 
Tromsø (tirets). A droite est représenté en % le 
rapport relatif des productions ioniques entre 
Grenoble et Tromsø pour deux activités solaires 
(f10.7 = 68 en traits pleins et f10.7 = 243 en triangles). 
Etude générale 
Contrairement aux conclusions précédentes, les résultats sont très sensibles à la 
variation de l’angle solaire zénithal, qui prend en compte à la fois l’épaisseur 
d’atmosphère traversée par les photons primaires et la variation jour-nuit des 
concentrations (variation diurne). Ici, les profils à Grenoble pour f10.7 = 68 ont été 
calculés à χ = 30,47° et χ = 90°, ce que présente la Fig. 2-15. 
Plus l’angle solaire zénithal est élevé, plus l’absorption du flux solaire est grande 
(on traverse plus de couches d’atmosphère), ce qui implique une production moindre 
à une altitude donnée et un déplacement des pics vers de plus hautes altitudes : le 
flux solaire primaire, et par voie de conséquence les photoélectrons primaires, 
pénètrent moins l’atmosphère, et on a donc une diminution importante de la 
quantité d’ions secondaires produits à basse altitude (100–150 km). Ainsi, à 100 km, 
aucune ionisation secondaire n’existe selon les résultats du modèle (comme d’ailleurs 
nous l’avions remarqué pour les productions primaires). 
Ce raisonnement qualitatif rend bien compte des différents profils calculés pour 
toutes les espèces ionisées excepté H+ qui reste relativement constant tout en jouant 
un rôle prépondérant dans la production électronique totale dès 700 km : dans ce cas, 
la différence vient du profil de concentrations de H qui a une variation diurne faible 
en comparaison des autres espèces neutres. 
Grenoble 
––– N 2++ f10.7 = 68 
—– O2++ 
—– O++ 
 
Tromsø 
– – N 2++ f10.7 = 68 
– – O2++ 
– – O++ 
 
UUUU N 2++ f10.7 = 243 
UUUU O2++ 
UUUU O++ 
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Fig. 2-15 – Productions secondaires des principales 
espèces ioniques à la latitude de Grenoble, pour deux 
χ différents : χ = 30,47° (haut) et χ = 90° (bas). 
 
—— e–  
—— N2+ 
—— O2+ 
—— O+ 
—— N+ 
– – – H+ 
– – – N 2++ 
– – – O2++ 
– – – O++ 
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Fig. 2-16 – Gauche : profil des rapports exprimés en % des productions 
électroniques ayant pour origine l’ionisation double à la production 
totale des électrons secondaires. Les rapports pour les ions N2++ (bleu), 
O2++ (vert) et O++ (rouge) sont calculés à Tromsø (tirets) et à Grenoble 
(traits pleins). Droite : angle solaire zénithal en fonction de l’heure 
(UT). Le soleil est au zénith à 10:45 UT. 
En faisant varier l’angle solaire zénithal, la modification de la position des pics 
est très nette, et l’on passe selon les espèces de 150 km environ pour χ = 30,47° à 
presque 250 km d’altitude pour χ = 90°. En fait, le pic de basse altitude devient plus 
petit en intensité que celui de plus haute altitude, ce dernier étant alors responsable 
de la forme globale plus évasée des profils de productions. 
Pour quantifier la part des ions doublement chargés dans la production 
électronique secondaire totale, on a tracé sur la Fig. 2-16 les pourcentages 
correspondant au rapport des productions secondaires via l’ionisation double de N2, 
O2 et O. On voit que la production ionique d’ions secondaires O++ atteint rapidement 
un plateau à 8% du total sur la plage 300-600 km et que cette variation dépend très 
faiblement de l’angle solaire zénithal (Tromsø en tirets, Grenoble en traits pleins). 
Les productions de N 2++ et O 2++ sont minoritaires par rapport à O++ dans la production 
électronique secondaire, avec un pic à basse altitude calculé respectivement à 3% et 
à moins de 0,2% de la production totale. Pour ces deux espèces, la part qu’elles 
prennent dans la création d’électrons secondaires diminue avec l’altitude pour 
devenir rigoureusement négligeable dès 450 km pour N 2++, dès 150 km pour O 2++. Ici 
encore les variations du rapport Pi/Pe sont faibles. 
Etude sur une journée 
On peut tracer l’évolution de la production secondaire des ions N 2++, O 2++ et O++ 
en fonction de l’altitude de 00:00 UT à 24:00 UT pour une latitude donnée.  
Grenoble 
––– N 2++ 
—– O2++ 
—– O++ 
 
Tromsø 
– – N 2++ 
– – O2++ 
– – O++ 
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Fig. 2-17 – Profils des productions secondaires en cm–3 s–1 des trois 
ions doublement chargés sur une journée à Tromsø, f10.7 = 68. 
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Nous avons choisi ici les coordonnées de Tromsø, et nous présentons les résultats 
de la modélisation des productions pour une journée complète à flux faible (f10.7 = 68) 
dans un dessin synoptique temps-altitude (Fig. 2-17). Les heures de la journée 
peuvent être converties directement en angles solaires zénithaux : pour Tromsø, les 
angles solaires zénithaux s’échelonnent ainsi du minimum χ = 54,7° (10:45 UT) au 
maximum χ = 95,4° (22:45 UT). On observe bien la remontée des pics avec l’angle 
solaire zénithal ainsi qu’une intensification de la production lorsque le soleil est au 
zénith local (10:45 UT comme montré sur la Fig. 2-16, droite). 
On remarque aussi que les courbes ne sont pas symétriques par rapport à 
12:00 LT et que les productions diminuent plus vite le soir qu’elles n’augmentent le 
matin : cet effet est dû à l’évolution diurne de l’atmosphère neutre déjà évoquée pour 
les productions primaires. Les pics sont très localisés et abrupts, centrés sur des 
altitudes très basses pour les ions moléculaires : 120 km pour N 2++, 115 km pour O 2++.  
Le comportement global change significativement pour O++ dont l’intensité du 
pic de production est comparable à celle de N 2++ , soit de l’ordre de 10 ions produits, 
tout en étant plus étalé (maximum à 200 km). La grande valeur des sections efficaces 
de double ionisation par impact électronique par rapport aux productions primaires 
explique cette différence. 
La production de O 2++ reste en retrait d’un ordre de grandeur au moins par 
rapport aux deux autres espèces avec moins d’un ion produit par double ionisation de 
O2. 
2.3 Récapitulons (I) 
2.3.1 Productions primaires 
Les productions primaires des ions doublement chargés sont de manière 
générale inférieures d’un facteur 10 aux productions primaires des ions simplement 
chargés correspondantes et suivent une évolution similaire. Deux pics sont visibles, 
l’un à basse altitude, l’autre vers 200 km, plus ou moins marqués en fonction de 
l’angle solaire zénithal : si leur position est peu sensible à la latitude, les pics 
principaux de N 2++, O 2++ et O++ varient en position de 150 km pour χ = 30,47° à plus 
de 200 km pour χ = 90°. La contribution de ces trois ions à la production de photo-
électrons primaires est évaluée à moins de 2 % sur la plage 100–800 km. 
Remarquons qu’à haute altitude, la contribution des ions O+ et O++ devient 
prépondérante par rapport aux autres espèces. 
2.3.2 Productions secondaires 
Quant aux productions secondaires, elles suivent rigoureusement pour les trois 
dications les profils de productions des ions simplement chargés en étant inférieures 
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d’un facteur pouvant varier de 30 à 200 selon les espèces considérées. Un pic très 
étroit à basse altitude (< 125 km) est visible, qui correspond à l’altitude à laquelle les 
productions secondaires deviennent plus importantes que les productions primaires. 
Le comportement de O++ est significativement différent des deux autres ions 
moléculaires et contribue à hauteur de 8% en moyenne à la création d’électrons 
secondaires. Les trois ions cumulés constituent environ 10% de la production 
électronique secondaire totale entre 100 et 800 km d’altitude.  
2.3.3 Productions totales 
Un profil typique des productions totales des ions doublement chargés, i.e. la 
somme des productions primaires et secondaires, est présenté sur la Fig. 2-18 ci-
dessous. Sur la plage d’altitudes considérées, elles se composent en moyenne de 50 % 
de productions secondaires pour O++, 15 % pour N 2++, et moins de 5 % pour O 2++. Deux 
pics sont visibles pour N 2++ (l’un à 120 km, l’autre à 150 km), celui de basse altitude 
étant à peine décelable pour les deux autres ions. Le pic de basse altitude dans la 
production totale vient de la production secondaire, celui de plus haute altitude étant 
dû à la production primaire. Pour O++, le changement de régime de décroissance à 
partir de 500 km d’altitude est dû à l’importance grandissante à ces altitudes de la 
production O+ + hν → O++ + e– par rapport à la double photoionisation. 
 
Fig. 2-18 – Productions totales (primaires + secondaires) des six ions 
N2+, O2+, O+, N+, H+, N 2++ (tirets bleus), O 2++(tirets verts) et O++ (tirets 
rouges) et productions totales toutes espèces confondues (noir). 
—— e–  
—— N2+ 
—— O2+ 
—— O+ 
—— N+ 
– – – H+ 
– – – N 2++ 
– – – O2++ 
– – – O++ 
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Pour comparaison, on a tracé les différentes productions des autres ions ainsi 
que la production électronique totale résultante.  
2.4 Modèle photochimique et concentrations 
Une recherche bibliographique approfondie a été menée parallèlement afin de 
déterminer les constantes de vitesse des réactions chimiques impliquées dans la 
perte et éventuellement la production des espèces doublement chargées. La validité 
des constantes de réaction est également discutée.  
Nous calculons ensuite les concentrations en supposant l’équilibre 
photochimique, hypothèse suffisante pour la validation du modèle, que l’on discutera 
au vu des uniques mesures disponibles dans la littérature faites lors des vols du 
satellite Atmosphere Explorer au cours de l’année 1974, il y a tout juste 30 ans. 
2.4.1 Réactions chimiques 
Une première remarque s’impose : les dications moléculaires n’ont été jusqu’à 
présent que très peu étudiés, contrairement à l’ion O++ qui a bénéficié des recherches 
en astrophysique sur les nébuleuses planétaires et les AGN où le rayonnement de 
cette espèce est bien identifié et sert notamment de traceur des concentrations 
électroniques et des températures du milieu (cf. par exemple Menzel & Haller, 1941 
ou Mathis & Liu, 1999).  
Seules trois réactions de pertes impliquant O 2++ ont été recensées dans la 
littérature (Chatterjee & Johnsen, 1989), et deux seulement pour N 2++ (qui n’est pour 
Prasad & Furman [1975] qu’une hypothèse de travail et non une mesure en 
laboratoire) incluant la recombinaison électronique avec N 2++ dont le coefficient a été 
récemment déterminé (Seiersen et al., 2003). 
Dans cette optique, une collaboration avec une équipe de physico-chimistes du 
Laboratoire de Chimie Physique d’Orsay (Roland Thissen, Odile Dutuit, Christian 
Alcaraz et Héloïse Soldi-Lose) a été mise en place et nous avons donc pu obtenir pour 
l’ion N 2++ les constantes expérimentales des réactions N 2++ + N2 /O2. 
Ces mesures ont été menées grâce au dispositif expérimental CERISES 
(acronyme pour Collisions Et Réactions d’Ions Sélectionnés par des Électrons de 
Seuil), dont les grandes lignes sont décrites dans l’article de Nicolas et al. (2002). Ce 
dispositif a été développé dans les années 1980 afin de produire spécifiquement des 
ions dans des états électroniques et vibrationnels donnés : à partir d’une source 
d’émission synchrotron, et en éliminant les électrons chauds porteurs d’énergie 
cinétique, on peut ainsi sélectionner des ions en énergie interne dans l’état voulu, 
extraire l'ion d'intérêt pour le guider vers la cellule de collision, et enfin détecter l’ion 
produit ainsi que les produits de la réaction.  
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Tableau 4 – Réactions prises en compte dans la littérature pour 
chaque ion doublement chargé. 
Espèce Réactions Constantes de vitesse  (cm3 s–1) Référence 
N 2++ + N2 k1→  produits k1 = 2,70 × 10–9 Mesures LCP  
k2 = 2,79 × 10–9 Mesures LCP 
N 2++ + O2 k2→  produits k2 = 2,3 × 10–11 Prasad & Furman (1975) N 2++ 
N 2++ + e– k3→  N 2+ + hν k3 = 5,8 × 10–7 ( ) 300T [K]  0,5 Seiersen et al. (2003) 
k4 = 2,0 × 10–9 Glosik et al. (1978) 
O 2++ + N2 k4→  O 2+ + N 2+ 
k4 = (2,0 ± 0,5) × 10–9 à 0,04 eV Chatterjee & Johnsen(1989) 
O 2++ + O2 k5→  O 2+ + O 2+ k5 = (2,0 ± 0,5) × 10–9  à 0,04 eV Chatterjee & Johnsen(1989) 
O 2++ 
O 2++ + NO → produits (1,8 ± 0,1) × 10–9  à 0,125 eV Chatterjee & Johnsen(1989) 
k6 = 2,9 × 10–10 Breig et al. (1977) 
k6 = (1,3 ± 0,3) × 10–9  à 300 K Johnsen & Biondi (1978) 
k6 = (1,3 ± 0,3) × 10–9 Victor & Constantinides (1979) 
k6 = (1,6 ± 0,6) × 10–9 Howorka et al. (1979) 
k6 = 1,4 × 10–9 Geiss & Young (1981) 
O++ + N2 k6→  produits 
k6 = (3,15 ± 0,26) × 10–9 à 2×104 K Fang & Kwong (1995) 
k6 = (1,5 ± 0,3) × 10–9 à 300 K Johnsen & Biondi (1978) 
k6 = (1,5 ± 0,3) × 10–9 Victor & Constantinides (1979) O++ + O2 k7→  produits 
k6 = (1,7 ± 0,7) × 10–9 Howorka et al. (1979) 
k8 = 8,4 – 1,0 × 10–12 Breig et al. (1977) 
k8 ~ 2 × 10–11 Avakyan (1978a) 
k8 ~ 10–11 Victor & Constantinides (1979) 
k8 = 1,5 × 10–10 (in the case of Venus) Fox & Victor (1981) 
k8 = 6,6 × 10–11 Breig et al. (1982) 
k8 = 2,0 × 10–10  (in the case of Io) Brown et al. (1983) 
O++ + O k8→  O+ + O+ 
k8 = (1,06 ± 0,40) × 10–10 Cette étude 
O++ + e– k9→  O+ + hν k9 = 2,1 × 10–11 Z2 T–0,5  où Z = 2 Nakada & Singer (1968) 
O++ + N2 k10→   O + N 2++ k10 ~ 6,8 × 10–11 Avakyan (1978a) 
O++ 
O++ + O2 k11→   O + O 2++ k11 ~ 2 × 10–11 Avakyan (1978a) 
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Les sections efficaces obtenues peuvent alors être converties en constantes de 
vitesse. Une description précise des possibilités de CERISES se trouve dans Dutuit 
et al. (1996) et Alcaraz et al. (2004) ; l’application aux ions CO2++ est présentée dans 
Franceschi et al. (2003). 
Deux réactions de production de N 2++ et O 2++ à partir de O++ ont par ailleurs été 
mentionnées en 1978 par Avakyan (1978a), avec une estimation très grossière des 
constantes de réaction, pertes prises en compte dans les produits des réactions 
générales. 
En ce qui concerne O++, pas moins de quatre réactions de perte sont disponibles 
pour une dizaine d’articles différents. Un consensus existe aux incertitudes près sur 
les valeurs des constantes de vitesse résumées dans le Tableau 4, sauf pour la 
réaction O++ + O qui n’a jamais fait l’objet de mesures précises et dont la constante 
de vitesse a seulement été inférée par Breig et al. (1977, 1982). 
Plusieurs auteurs ont pointé par ailleurs la nécessité d’effectuer des mesures en 
laboratoire (Johnsen & Biondi, 1978 ; Smith & Adams, 1979). 
Dans le modèle, les coefficients adoptés sont généralement les plus récents, ou 
les plus complets : pour N 2++, les dernières mesures du LCP, pour O 2++, les coefficients 
de Chatterjee & Johnsen (1989), et pour O++, ceux de Howorka et al. (1979) sur les 
collisions avec les molécules N2 et O2. La réaction O++ + O étant toujours l’objet de 
spéculations, plusieurs essais ont été menés, pour aboutir à une valeur 
k8 = (1,06 ± 0,40) × 10–10 cm3 s–1. 
En plus de ces pertes chimiques, le modèle doit prendre en compte la 
dissociation spontanée des molécules N 2++ et O 2++, information donnée par leur durée 
de vie respective. La durée de vie naturelle de l’état fondamental de N 2++ a été 
mesurée égale à à τd = 3 s (Mathur et al., 1995). Aucune donnée n’est pour l’instant 
disponible dans la littérature pour O 2++ : la durée de vie est limitée par l’effet tunnel 
à travers la barrière de potentiel pour la dissociation. On a fait l’hypothèse que la 
durée de vie est égale à celle de CO 2++, soit 4 s (Mathur et al., 1995), car les puits de 
potentiel sont approximativement de même profondeur et qu’elle est déterminée 
dans les deux cas par l’effet tunnel avec un atome d’oxygène O. Lorsqu’il est produit 
dans des états excités électroniques ou vibrationnels, on sait que la durée de vie du 
dication décroît rapidement (Cox et al., 2003). Ainsi une autre inconnue reste 
l’abondance du dication dans son état fondamental par rapport aux sections efficaces 
mesurées (références dans le Tableau 4). Comme la durée de vie décroît avec 
l’énergie interne, et comme les spectromètres utilisés pour les mesures sont sensibles 
aux espèces stables dans la gamme des 10μs ou plus, on peut estimer que 
l’abondance du dication dans son état fondamental se situe au maximum à environ 
75%. Nous avons donc utilisé les sections efficaces référencées dans la littérature en 
faisant cette dernière approximation, ce qui indique que les concentrations en O 2++ et 
N 2++ calculées constituent dans notre cas une limite haute.  
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Finalement, le taux de perte totale Li (en s–1) pour le dication i s’écrit alors tout 
simplement : 
Li = ∑
l
 
 kl nl + τ di –1  (50) 
où kl sont les constantes de vitesse (cm3 s–1) pour les réactions des ions avec les 
neutres l (N2, O2 et O) de concentration nl (cm–3). τ di  est la durée de vie moyenne de 
dissociation des molécules N 2++ et O 2++ ; elle n’intervient bien entendu pas pour O++. 
2.4.2 Calcul des concentrations ioniques entre 100 et 500 km 
Le calcul se fait grâce à l’équation de continuité qui correspond au premier 
moment de la fonction de distribution de Boltzmann. En exprimant la conservation 
de la matière dans un volume donné, on écrit : 
dni
dt   + div ni vi = Pi – ni Li  (51) 
où ni est la concentration de l’espèce i doublement chargée (cm–3), vi sa vitesse 
de diffusion (essentiellement verticale dans notre cas, en cm s–1), Pi la production 
totale d’ions i (cm–3 s–1), et Li les taux de perte de l’espèce i exprimés en s–1. Dans le 
modèle, la vitesse de diffusion est supposée nulle. Pour une prise en compte totale 
dans le modèle, cet effet nécessiterait de résoudre les différents moments de 
l’équation de Boltzmann comme cela est déjà fait dans TRANSCAR pour les ions 
simplement chargés. On sait que cet effet, dû aux gradients de concentration et de 
température de l’atmosphère neutre, à la gravité et aux effets de champ électrique, 
n’est surtout sensible qu’à haute altitude (altitude qui dépend des espèces 
considérées).  
Notre approximation donnant dnidt   = Pi – ni Li et même ni = 
Pi
Li  est ainsi bonne tant 
que l’on se situe à basse et moyenne altitudes, soit typiquement entre 100 et 500 km. 
Afin de tester l’hypothèse d’équilibre photochimique, et comme la vitesse de diffusion 
des ions n’est pas connue, nous avons introduit une vitesse de diffusion ionique 
typique, puis plus importante et nous avons pu constater qu’aucun changement 
notable n’était visible en dessous de 500 km. De plus, considérer qu’il y a équilibre 
n’est pas une hypothèse étonnante en elle-même puisque, dans notre cas, nous nous 
plaçons dans une situation où le code tend vers un équilibre numérique au cours d’un 
nombre suffisant d’itérations correspondant à un « run » de 6 heures. Avant le 
résultat final de l’exécution du programme, les données n’ont pas de signification 
physique absolue.  
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Finalement, le profil de concentration ni(z) d’un dication i s’écrit : 
ni(z) = 
Pi,prim(z) + Pi,sec(z)
∑lkl nl(z)+ τ di –1   (52) 
A haute altitude cependant, il faut bien garder à l’esprit que les concentrations 
modélisées par l’équation simplifiée (sans vitesse de diffusion) continueront à croître 
indéfiniment, et ce de manière totalement non physique pour des ions aussi lourds. 
Le problème ne se prête pas à une résolution analytique simple de l’équation de 
continuité dépendante du temps puisque les conditions initiales ne sont pas 
déterminées. Néanmoins, pour les hautes altitudes, il serait souhaitable en 
complément de ce travail d’inclure la variation en temps dans l’équation en 
supposant les variables Pi et Li constantes sur le pas de temps d’intégration, ce que 
corroborent les durées de vie de chaque espèce doublement chargée, au maximum de 
4 secondes, plus probablement moins. Les concentrations des ions moléculaires 
n’ayant jamais été mesurées jusqu’à présent, cette évolution temporelle reste 
toutefois une difficulté difficilement surmontable à courte échéance. 
2.4.3 Validation du modèle 
• Une comparaison pour O++ avec AE-C 
Les seules mesures disponibles sont les mesures le 12 août 1974 du satellite 
Atmosphere Explorer C (spectromètre de masse MIMS) rapportées par Breig et al. 
(1982). Pour le vol référencé 2758, le satellite est en phase de descente dans 
l’atmosphère : au cours de cette descente, l’angle solaire zénithal varie de 78,53° à 
80°, mais aussi et surtout les coordonnées géographiques changent.  
A une altitude donnée correspondent donc un angle solaire zénithal et un couple 
latitude/longitude donnés. Nous nous plaçons à un indice décimétrique moyen f10.7 de 
98, soit une activité faible et un indice magnétique Ap égal à 16. 
Trois “runs” successifs ont été ainsi effectués, prenant en compte ces différents 
paramètres, afin d’obtenir une enveloppe de variation de la concentration en O++ 
donnée par le modèle (Fig. 2-19). Les coordonnées (–31.55°,54.64°) correspondent par 
exemple au moment où le satellite se situe à une altitude de 377 km et “voit” un 
angle solaire zénithal χ de 78,53°. 
De manière générale, une très bonne concordance est trouvée entre 100 et 
500 km, et reste très acceptable (différence de l’ordre de 15 %) jusqu’à environ 
600 km. 
Remarquons que les trois courbes à latitude/longitude données commencent à 
diverger significativement les unes des autres vers 300 km où productions et pertes 
n’évoluent plus dans les mêmes ordres de grandeur. On voit que dans notre étude, 
l’hypothèse stationnaire la plus simple suffit à la bonne modélisation de la 
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concentration, sachant que ce que nous voulons obtenir est un ordre de grandeur 
pour valider le modèle : c’est l’argumentaire du rasoir d’Occam où l’hypothèse la plus 
simple est retenue au profit de la plus compliquée, ce qui, selon le franciscain 
Guillaume d’Occam (fin XIIIe-1349), est un gage de véracité à défaut d’être une 
preuve absolue. 
• La question de l’atmosphère neutre 
Le gros problème de la comparaison des mesures avec le satellite AE-C vient 
avant tout du fait qu’à chaque point de mesure sur l’orbite du satellite correspond la 
variation des paramètres géophysiques. Comme nous devons attendre l’équilibre des 
concentrations et de TRANSCAR, en le faisant évoluer dans le temps (typiquement 6 
heures) depuis un état donné jusqu’à l’état final voulu, utiliser MSIS pour estimer 
les concentrations des espèces neutres est évidemment l’hypothèse la plus 
pertinente. 
Néanmoins, il est justifié de se poser la question des paramètres d’entrée de 
TRANSCAR et notamment des conditions d’atmosphère neutre. Quelle peut être 
ainsi la différence dans les concentrations finales en ions entre le modèle MSIS-90 
d’atmosphère neutre et les mesures in situ du satellite AE-C ? N’est-il pas plus 
approprié de prendre ces dernières dans le modèle d’ionosphère afin de calculer les 
concentrations des ions ?  
Quand on compare les données (Fig. 2-19), on voit que MSIS donne un excellent 
accord à basse altitude pour N2 et O, alors que plus on s’élève, plus le modèle 
surestime les valeurs des concentrations, jusqu’à un facteur 2 à 500 km.  
Quand on impose les conditions de AE-C dans TRANSCAR, nous obtenons la 
courbe suivante (Fig. 2-20 gauche, rouge) que l’on a tracée pour comparaison avec les 
résultats, pour les mêmes coefficients, du calcul issu du modèle MSIS. En ne 
considérant que l’équilibre photochimique, un excellent accord est d’emblée obtenu, 
même si nous perdons en partie la structure du pic de basse altitude, déjà décelable 
sur les mesures. Le coefficient k8 utilisé ici est 1,25 × 10–10 cm3 s–1. 
On note aussi que les résultats sortis des données de MSIS sont parfaitement en 
accord, et ce jusqu’à 550 km, alors qu’une notable divergence des résultats est visible 
dès 475 km, dans le cas d’une atmosphère neutre donnée par AE-C.  
On voit ainsi que TRANSCAR couplé à MSIS donne de meilleurs résultats, ce 
qui n’est pas surprenant puisque, dans ce cas, la mise à l’équilibre de toutes les 
concentrations des espèces neutres et ionisées est effectuée de manière totalement 
cohérente dans le programme fluide. 
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Fig. 2-19 – Comparaison des concentrations en O++ mesurées par le 
satellite AE-C (cercles) et calculées par le modèle (trait plein) dans 
l’hypothèse stationnaire. La courbe verte est pour un couple de 
coordonnées latitude/longitude de (–45.67°,45.70°), la courbe rouge 
pour le couple (–31.55°,54.64°) et la courbe bleue pour (–5.81°,64.87°). 
 
Fig. 2-20 – Gauche : comparaison des concentrations en N2 (bleu) et O 
(rouge) entre les données expérimentales de AE-C (points de mesure) et 
les sorties du modèle MSIS (trait plein), pour le 12/08/1974, 
χ = 78,53°. A droite, comparaison entre les entrées du modèle pour le 
calcul des concentrations en O++. Le calcul est effectué soit avec les 
données de AE-C (rouge) soit avec celles de MSIS (bleu) pour les 
concentrations neutres. 
–––  (–45.67°,45.70°) 
  χ = 78,91°, alt = 594 km 
–––  (–31.55°,54.64°) 
  χ = 78,53°, alt = 377 km 
–––  (–5.81°,64.87°) 
  χ = 79,99°, alt = 161 km 
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• Impact des coefficients de réaction 
Etude préliminaire 
Comme on l’a vu précédemment, parmi toutes les réactions à prendre en compte 
dans le modèle, seule la réaction d’échange de charge impliquant O : 
O++ + O → O+ + O+  (53) 
reste globalement mal connue. Sachant que O est l’espèce prépondérante dans la 
thermosphère dès 250 km, on peut s’attendre à ce que la valeur de ce taux de 
réaction soit cruciale pour une bonne interprétation des données. Nous allons dans 
un premier temps pour l’orbite AE-C 2758 étudier le comportement de la 
concentration de O++, en faisant varier le coefficient k8 de 10–11 à 2 × 10–10 cm3 s–1, 
valeurs adoptées généralement dans les précédentes études théoriques de Breig et al. 
(1977 et 1982) ou Fox & Victor (1981). 
Sur la Fig. 2-21 (droite), l’impact du coefficient k8 n’est visible qu’à haute 
altitude au-dessus de 250 km, où la concentration décroît très sensiblement avec la 
constante de vitesse. Puisque l’oxygène atomique devient prépondérant à partir de 
250 km, la réaction de O++ avec O devient le processus de pertes dominant à ces 
altitudes, entraînant ainsi une différence d’autant plus grande dans les 
concentrations. 
 
Fig. 2-21 – Évolution de  la concentration en O++ sous l’effet de la 
variation des coefficients k5 /k6 (gauche) et k8 (droite). A gauche, les 
données de Howorka et al. (1979, bleu) sont comparées à celles de 
Victor & Constantinides (1979, rouge). A droite, plusieurs coefficients 
variant successivement de k8 = 5,0 × 10–11 à k8 = 2,0 × 10–10 cm3 s–1 sont 
testés. 
––– k8 = 1,50 × 10–10 cm3 s–1 
––– k8 = 1,25 × 10–10 cm3 s–1 
––– k8 = 1,0 × 10–10 cm3 s–1 
––– k8 = 5,0 × 10–11 cm3 s–1 
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Le coefficient retenu qui correspond le mieux aux données de AE-C 2758 est 
dans notre cas k8 = 1,25× 10–10 cm3 s–1. 
La figure de gauche compare quant à elle les jeux de données existantes pour les 
réactions (5) et (6) faisant intervenir les molécules N2 et O2. Les deux mesures —
contemporaines— de Howorka et al. (1979) et Victor & Constantinides (1979) sont 
identiques aux incertitudes près. La différence entre les deux jeux de données sont 
particulièrement visibles à basse et haute altitude (150–350 km puis au-delà de 
450 km respectivement) où on a des différences de l’ordre de 50 %. Le meilleur couple 
de données d’après le modèle et les mesures de AE-C sur les concentrations est ainsi 
celui de Howorka et al. (1979). 
 
 
 
Fig. 2-22 – Concentration en O++ dans la gamme 100–500 km pour les 
orbites successives C-2735 (en haut à gauche), C-2743 (en haut à 
droite), C-2754 (en bas à gauche) et C-2757 (en bas à droite). Les 
résultats du modèle sont comparés aux mesures satellite (tirées de 
Breig et al., 1982) grâce à un ajustement du la constante de vitesse k8. 
AE-C 2735 
k8 = 1,1 × 10–10 cm3 s–1 
AE-C 2743 
k8 = 6,5 × 10–11 cm3 s–1 
AE-C 2754 
k8 = 1,6 × 10–10 cm3 s–1 
AE-C 2757  
k8 = 7,0 × 10–11 cm3 s–1 
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Autres mesures publiées dans la littérature 
D’autres mesures sont disponibles dans l’article de Breig et al. (1982) pour les 
jours et heures précédents, vols référencés AE-C 2735, 2743, 2754 et 2757 entre le 10 
et le 12 août 1974. Les angles solaires zénithaux varient de 75° à 85°. L’indice 
décimétrique reste bien entendu identique : f10.7 = 98. L’indice magnétique Ap est 
égal à 16. 
La Fig. 2-22 montre ainsi la comparaison des courbes expérimentales avec les 
concentrations théoriques calculées grâce aux coefficients de réaction déterminés au 
paragraphe précédent dans l’hypothèse de l’équilibre chimique. La courbe théorique 
reproduit parfaitement les mesures sur toute la plage considérée (100–500 km) en 
forme et en amplitude.  
La moyenne statistique de ces ajustements à 1 σ près est ainsi (voir Tableau 5) :  
k8—  = 1.06 ± 0.40 × 10–10 cm3 s–1  (54) 
Cette valeur est corroborée par les résultats issus d’une approche similaire de 
Fox & Victor (1981) sur l’ionosphère vénusienne, et vérifie aux incertitudes près les 
estimations de Breig et al. (1982) sur Terre. Qu’on ne s’y trompe pas : ces dernières 
estimations ne sont aussi que le résultat d’un ajustement de la courbe expérimentale 
avec un modèle photochimique très simplifié, et n’ont donc qu’une valeur indicative. 
Tableau 5 – Résumé des constantes de vitesse obtenues pour la 
réaction O++ + O sur chaque orbite. 
Orbite AE-C 
Constante de vitesse k8 
(cm3 s–1) 
2735 1.10 × 10–10 
2743 6.50 × 10–11 
2754 1.60 × 10–10 
2757 7.00 × 10–11 
2758 1.25 × 10–10 
Moyenne (1.06 ± 0.40) × 10–10 
 
2.4.4 Conclusion préliminaire : validation et limites du modèle 
L’étude précédente, dans deux conditions différentes, montre qu’avec les 
coefficients couplés de Howorka et al. (1979) et un ajustement de la constante de 
vitesse k8 à 1,06 × 10–10 cm3 s–1, les mesures sont parfaitement reproduites en forme 
et en amplitude pour peu que l’on se restreigne à la gamme 100–500 km.  
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Avec une hypothèse aussi simple que celle de l’équilibre photochimique, nous 
sommes même capables de reproduire la structure de moyennes altitudes 
identifiable dans les données de AE-C, que l’on peut attribuer à un changement de 
dépendance de l’expression du taux de production. 
Plusieurs limitations sont cependant à garder en mémoire. A haute altitude, le 
modèle n’est pas capable de reproduire les données car nous ne prenons pas en 
compte la diffusion verticale de l’ion dans l’atmosphère neutre. D’après la 
comparaison entre les sorties du modèle et les mesures satellite, la limite basse de 
diffusion se situe vers 500 km d’altitude. Au-delà, un régime dynamique et diffusif se 
met en place, que nous pourrions mieux comprendre en résolvant successivement les 
moments de l’équation de Boltzmann afin d’obtenir l’expression numérique de la 
vitesse de diffusion. L’hypothèse d’un fluide non stationnaire prend alors tout son 
sens physique puisqu’à des transports macroscopiques de matière est liée une 
évolution temporelle.  
Que veut-on obtenir dans notre cas ? Certainement pas une précision maximale, 
ni une complexification outrancière du code de transport fluide. La finalité de cette 
étude est bien d’obtenir un ordre de grandeur satisfaisant des productions et 
concentrations.  
Le modèle donnant la concentration de l’ion O++ est ainsi validé entre 100 et 
500 km d’altitude, et par extension, nous pouvons dire que l’approche similaire 
adoptée pour les dications moléculaires N 2++ et O 2++ est correcte, à la différence près 
que nous ne connaissons pas le domaine de validité en altitude de ces deux espèces. 
Quelle est l’altitude à partir de laquelle la diffusion devient importante ? Les ions 
moléculaires étant beaucoup plus lourds que O++, on peut s’attendre à ce que ces ions 
aient une vitesse de diffusion d’autant plus importante. Des précautions 
d’interprétation sont donc particulièrement nécessaires dans le cas de ces deux ions, 
en attendant la caractérisation complète de ces ions d’un point de vue chimique 
(mesure en laboratoire) et surtout géophysique (mesures dans l’atmosphère). 
2.4.5 Sensibilité des concentrations aux paramètres géophysiques 
En reprenant le synopsis des chapitres précédents, nous allons refaire une étude 
synthétique de sensibilité aux paramètres géophysiques pris en compte dans le 
modèle — activité solaire, coordonnée géographique et angle solaire zénithal— mais 
cette fois-ci pour la concentration des ions doublement chargés. Les latitudes de 
Grenoble et Tromsø sont à nouveau prises comme représentatives des moyennes et 
hautes latitudes respectivement (cf. Tableau 3). 
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• Activité solaire 
La Fig. 2-23 représente les concentrations des espèces N2+, O2+, O+, N+, NO+, H+, 
N 2++, O2++ et O++ calculées entre 100 et 500 km par le code TRANSCAR à la latitude de 
Grenoble pour deux activités solaires extrêmes. 
A basse altitude, l’ion moléculaire O2+ est prépondérant et atteint une valeur 
moyenne de 105 ions cm–3 qui ne varie presque pas lorsque l’activité solaire 
augmente. La région E de l’ionosphère, composée essentiellement de O2+, est ainsi 
clairement visible à très basse altitude (100–140 km). On reconnaît entre 140 et 
170 km la couche ionosphérique F1 marquée par un pic de la concentration de l’ion 
NO+. Au-delà, l’ion O+ est majoritaire et atteint un maximum en période calme 
6 × 105 ions cm–3 vers 250 km, qui se déplace vers 300 km à 1,5 × 106 ions cm–3 s–1 
pour un f10.7 = 243. La décroissance de la concentration est ensuite très lente avec 
une valeur à 500 km de l’ordre de 105 ions cm–3.  
Alors que pour toutes les autres espèces, on assiste à une augmentation ou une 
stabilisation des valeurs de concentration lors de l’augmentation de l’activité solaire, 
la concentration en ion H+ a un comportement opposé : à un f10.7 de 243, la 
concentration est en moyenne 10 fois moins importante qu’à f10.7 = 68, un phénomène 
qui peut directement être rapproché de l’évolution de la concentration de H 
(anticorrélée au flux f10.7) et donc à celle des productions d’ionisation, une remarque 
que nous avons déjà faite au § 2.1.3. 
La concentration des trois espèces doublement chargées reste négligeable par 
rapport aux autres espèces jusqu’à environ 350 km d’altitude. 
Parmi les dications, O++ est l’espèce la plus importante à partir de 120 km, 
suivie de N2++ puis O2++, cette dernière restant toujours en retrait d’un facteur 10 à 
basse altitude par rapport à N2++, d’un facteur environ 100 vers 500 km. A 500 km 
d’altitude et pour un f10.7 = 68, O++ devient le quatrième ion majoritaire après O+, H+ 
et N+. Cependant, dans des conditions d’activité forte (f10.7 = 243), la croissance des 
concentrations des trois dications est moins marquée que les ions monochargés et 
O++ passe ainsi de la quatrième à la septième place. 
Chaque ion doublement chargé évolue différemment avec la croissance du flux 
solaire : en moyenne, la concentration de O++ est multipliée par 2 quand on passe 
d’un flux faible à un flux fort, alors que dans le même temps, celle de N2++ est 
augmentée d’un facteur 4 et O2++ d’un facteur 8. O2++ est donc l’espèce la plus sensible 
à la variation d’activité solaire. Ce phénomène est dû aux effets conjugués de 
l’augmentation uniforme du flux solaire (et notamment de la composante à haute 
énergie) et de la valeur du seuil de double ionisation de O2 (le plus bas des trois 
dications, i.e. 36,13 eV) : les plus hautes énergies du flux solaire susceptible d’ioniser 
auront tendance à se déposer plus bas en altitude où la concentration de O2 est plus 
importante, alors même que la production en O2++ est favorisée par la faible valeur de 
son seuil d’ionisation.  
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Fig. 2-23 – Concentration des principales espèces ioniques à Grenoble 
à un angle solaire moyen de 63,51° pour deux conditions d’activité 
solaires f10.7 = 68 (haut) et f10.7 = 243 (bas). Les ions doublement 
chargés sont représentés en tirets. 
—— e–  
—— N2+ 
—— O2+ 
—— O+ 
—— N+ 
—— NO+ 
– – – H+ 
– – – N 2++ 
– – – O2++ 
– – – O++ 
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Fig. 2-24 – Rapports exprimés en % des concentrations des ions 
doublement chargés à la concentration électronique totale à Grenoble 
(χ = 63,51°) pour deux conditions d’activité solaires f10.7 = 68 (traits 
pleins) et f10.7 = 243 (triangles). 
Sur la plage 200–500 km dans des conditions d’activité calmes, les 
concentrations en N2++ et O2++ restent relativement stables, atteignant vers 250 km 0,7 
ions cm–3 et 0,02 ions cm–3 respectivement.  
Sur la Fig. 2-24, on a tracé les rapports des concentrations des dications à la 
concentration électronique totale. On remarque que l’évolution pour un flux faible et 
pour un flux fort est similaire sur la plage d’altitude considérée avec une divergence 
plus marquée toutefois pour O++ à haute altitude. 
La contribution à la concentration électronique reste extrêmement faible pour 
les trois ions, N2++ et O2++ étant de plusieurs ordres de grandeur inférieurs à O++. Le 
pourcentage varie pour ce dernier de 0,001 % à 200 km à 0,01 % au dessus de 400 
km. On voit par ailleurs que, dans le cas de O++, l’importance de cette contribution 
diminue très sensiblement entre 200 et 500 km avec l’augmentation de l’activité 
solaire, ce que nous avions déjà remarqué dans les courbes précédentes. 
• Coordonnées géographiques 
Quand nous faisons varier les coordonnées géographiques (Fig. 2-25, droite), à 
l’instar de ce que nous avions remarqué pour les productions, les comportements 
généraux ne changent qu’assez peu, tandis que O++ possède une évolution originale 
par rapport aux deux dications moléculaires.  
f10.7 = 68 
—— N 2++ 
—— O2++ 
—— O++ 
 
f10.7 = 243 
UUUU N 2++ 
UUUU O2++ 
UUUU O++ 
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Fig. 2-25 – Comparaison des concentrations des ions N 2++(bleu), O 2++ 
(vert) et O++ (rouge) au-dessus de Grenoble (traits pleins) et de Tromsø 
(tirets). La figure de droite représente le rapport relatif en % des écarts 
de concentration de ces trois ions entre Grenoble et Tromsø pour 
f10.7 = 68 (lignes) et f10.7 = 243 (tirets). 
De manière générale, les productions des ions doublement chargés étant plus 
importantes à Tromsø qu’à Grenoble (c’est le contraire dans le cas de O++), les 
concentrations ioniques suivront globalement cette variation, même si cette variation 
est compensée en partie par l’évolution dans le même sens des pertes chimiques au 
dénominateur de l’équation.  
L’analyse plus fine de la Fig. 2-25 (gauche) nous montre la différence relative 
des profils de concentration entre Grenoble et Tromsø pour les trois ions. Les 
différences pour les ions moléculaires sont extrêmement faibles. Cet écart est 
constant sur toute la plage d’altitudes considérée et ne varie qu’assez peu avec la 
position géographique sauf à haute altitude pour l’ion O2++ : en moyenne, la différence 
ne dépasse pas 3 % pour N2++ et O2++. 
Aux extrêmes, i.e. en dessous de 150 km et au dessus de 400 km, le 
comportement des profils de N2++ et O2++ varie de manière importante : pic à 6 % pour 
les deux ions vers 110 km puis diminution jusqu’à atteindre 0 % à 130 km, 
augmentation dans le cas de O2++ à partir de 400 km jusqu’à atteindre 15 % de 
différence entre Tromsø et Grenoble. A flux solaire fort, les différences tendent à 
disparaître entre 150 et 400 km. 
En ce qui concerne O++, les grandeurs calculées sont nettement variables avec la 
latitude et la concentration à Grenoble peut être de l’ordre de 50 % plus petite que 
celle de Tromsø calculée au pic à 240 km d’altitude. 
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Fig. 2-26 – Profils des concentrations des principales espèces ioniques 
dont N 2++(tirets bleus), O 2++ (tirets verts) et O++ (tirets rouges) au-dessus 
de Grenoble à deux angles solaires zénithaux : en haut, χ = 30,47°, en 
bas χ = 90°. 
—— e–  
—— N2+ 
—— O2+ 
—— O+ 
—— N+ 
—— NO+ 
– – – H+ 
– – – N 2++ 
– – – O2++ 
– – – O++ 
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Dans le cas d’un f10.7 égal à 243, ce pic devient plus large et la courbe décroît 
moins lentement (43 % à 250 km) : il y ainsi une certaine stabilisation des différences 
aux altitudes considérées. L’écart reste dans les deux cas toujours supérieur à 10 % 
(flux faible) voire 25 % (flux fort). 
En conclusion de ce paragraphe, la modification des concentrations due à la 
latitude géographique est surtout sensible pour O++, avec des écarts qui peuvent aller 
de 10 à 50 % en fonction de l’altitude, selon le schéma : quand la latitude augmente, 
la concentration en O++ diminue. A flux solaire fort, les écarts ont tendance à se 
stabiliser et à se moyenner sur toute la gamme 100–500 km.  
• Étude temporelle sur une journée 
Dans un premier temps, nous nous intéressons à la sensibilité des 
concentrations aux deux conditions extrêmes correspondant au soleil couchant 
(χ = 90°) et au zénith local (χ = 30,47°), à la latitude de Grenoble. Contrairement aux 
conclusions précédentes, la composition en ion change de manière drastique sous 
l’influence de la position du soleil par rapport à l’horizon. 
La différence entre les deux graphiques de la Fig. 2-26 (haut pour χ = 30,47° et 
bas pour χ = 90°) ne se situe pas tant au niveau de l’amplitude maximale des courbes 
qu’à celui de l’altitude et donc de la forme générale des profils de concentration. La 
diminution de la concentration n’est en effet surtout visible que chez les ions 
moléculaires puisque l’on passe au pic de 105 ions cm–3 (χ = 30,47°) à 2 × 104 ions cm–
3 (χ = 90°) pour O2+ et NO+, de 2 × 103 ions cm–3 à 5 × 102 ions cm–3 pour N2+.  
Comme nous l’avions déjà remarqué — et expliqué — dans l’étude des 
productions, on assiste à une remontée générale en altitude des profils de 
concentration de 20 à 50 km selon les espèces : N2+ varie le plus en altitude (50 km) à 
l’opposé de O+ qui accuse une remontée de seulement 20 km. Dans tous les cas, à 
haute altitude, la composition de l’atmosphère ionisée reste inchangée, ce qui indique 
bien que c’est l’efficacité de photoionisation qui est en cause dans ce phénomène, due 
au plus ou moins grand nombre de couches d’atmosphère traversées et donc de 
l’absorption du flux solaire sur la ligne de visée. 
Les ions doublement chargés ont une évolution similaire aux espèces 
simplement chargées comme on peut le voir sur la Fig. 2-27 ci-dessous : remontée 
impressionnante des concentrations et des pics moléculaires de 180 à 260 km, profils 
identiques à haute altitude. Pour un angle solaire rasant (90°) et typiquement en 
dessous de 120 km, l’ionosphère se vide complètement de ses dications car le 
mécanisme de photoproduction devient inefficace : à cause de la quantité 
d’atmosphère à traverser, le flux solaire ne pénètre plus à ces altitudes. Le 
comportement global de N 2++ et O 2++ à un angle solaire donné est parfaitement 
symétrique avec une stabilisation voire une légère diminution des concentrations et, 
encore une fois, seul l’ion O++ déroge à la règle : la concentration continue de grandir 
jusqu’à atteindre environ 2 ions cm–3 à 500 km. 
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De manière plus précise (Fig. 2-27, droite), la proportion d’ions doublement 
chargés responsable de la concentration totale en électrons varie très graduellement 
dans la gamme d’altitudes considérée sauf à très basse altitude. Ce n’est pas 
surprenant si l’on se remémore que, pour créer ces ions et donc libérer deux 
électrons, il faut que le rayonnement et les électrons suprathermiques soient 
suffisamment énergétiques pour franchir le seuil d’ionisation double, principal 
mécanisme à basse altitude. À très basse altitude donc, ces électrons et ces photons 
susceptibles d’ioniser deux fois n’existent presque plus et favorisent l’ionisation 
simple des constituants neutres de l’atmosphère dans la création d’électrons. 
La modulation qui existe entre concentrations des neutres et des ions, 
discrétisation du flux solaire, altitude et sections efficaces d’ionisation nous donne 
deux pics d’efficacité pour les dications moléculaires, l’un vers 180 km, l’autre situé 
plus haut, vers 260 km d’altitude. 
 
Fig. 2-27 – Profils des concentrations des trois espèces N 2++ (bleu), O 2++ 
(vert) et O++ (rouge) sous un angle solaire zénithal de 30,47° (traits 
pleins) et un angle rasant de 90° (tirets), à la latitude de Grenoble. A 
droite est tracée pour ces deux angles la part en % de la présence de ces 
ions dans la concentration électronique. 
2.5 Récapitulons (II) 
A la suite du calcul des productions, nous avons calculé les concentrations des 
ions doublement chargés dans l’ionosphère terrestre. La confrontation pour l’espèce 
ionique O++ avec les données satellite de Atmosphere Explorer nous a permis de 
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valider notre calcul dans la gamme d’altitudes 100-500 km et de contraindre les 
valeurs de constantes de vitesse non encore mesurées en laboratoire. Les résultats 
pour les dications moléculaires doivent être considérés comme des prédictions, tout 
en gardant en mémoire que des incertitudes subsistent, liées essentiellement aux 
sections efficaces de double photoionisation des espèces moléculaires.  
Suite à cette validation, nous avons étudié la sensibilité des concentrations 
calculées à différents paramètres géophysiques. D’une manière générale, O++ est la 
quatrième espèce prépondérante (avec une amplitude de l’ordre de 10 ions cm–3) au-
dessus de 400 km d’altitude pour des conditions d’activité solaire calmes (f10.7 = 68) 
après les espèces monochargées O+, N+ et H+ : la mesure d’un tel ion par 
spectrométrie de masse embarquée sur satellite est ainsi grandement facilitée.  
On remarque également que lorsque l’activité solaire croît, la concentration des 
ions doublement chargés grandit proportionnellement moins vite que celle des ions 
simplement chargés : O++ passe ainsi de la 4e contribution majoritaire à la 7e place à 
haute altitude quand on atteint des indices f10.7 supérieurs à 200.  
Des trois ions bi-chargés, O2++ est l’ion le plus sensible à la variation d’activité 
solaire : lorsqu’entre f10.7 = 68 et f10.7 = 243, la concentration en O++ croît en moyenne 
d’un facteur 2 au pic, celle de N2++ est multipliée par 4 et celle de O2++ par 8, une 
différence due à la combinaison de deux mécanismes, l’altitude de déposition du flux 
solaire qui diminue d’une part (les concentrations en N2 et O2 deviennent alors 
majoritaires), le seuil de photoionisation moindre pour la création de dications 
moléculaires d’autre part. 
 D’une manière générale, les concentrations sont plus importantes à moyenne 
latitude. Les différences entre moyenne et haute latitude peuvent alors monter à 
40% pour O++, alors qu’elles restent minimes (< 5%) pour les dications moléculaires. 
C’est l’angle solaire zénithal qui influe le plus sur l’évolution des concentrations, 
et ce particulièrement à basse altitude, où pour χ = 90° (soleil à l’horizon), les pics de 
concentrations se forment plus haut en altitude alors que leur amplitude décroît d’un 
facteur 2 en moyenne. 
De cette étude, nous devons donc retenir que les pics de concentrations pour les 
dications moléculaires N2++ et O2++ (d’amplitude respective en ordre de grandeur 
1 cm–3 et 0.01 cm–3) se situent d’après la simulation entre 200 km and 250 km et 
restent en moyenne 10 à 100 fois moins abondants que O++, l’espèce doublement 
chargée la plus importante dans l’ionosphère terrestre. 
 
Après l’étude terrestre, nous allons maintenant nous intéresser à un autre objet 
du système solaire, Titan, qui, depuis deux ans, occupe le devant de la scène en 
planétologie grâce au succès de la mission Cassini-Huygens. 
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2.6 Résultats sur Titan 
Ce paragraphe a pour but d’exposer les résultats du portage sur Titan du code 
d’ions doublement chargés modifié tel que nous l’avons expliqué aux paragraphes 
précédents. Cette prédiction a fait l’objet de deux articles publiés dans Icarus et 
Geophysical Research Letters en 2005 et présentés en annexe.  
2.6.1 Présentation générale 
• Contexte scientifique 
Titan est le plus grand satellite de Saturne avec 5150 km de diamètre et le plus 
grand du système solaire après Ganymède. Découvert en 1655 par l’astronome et 
mathématicien hollandais Christiaan Huygens, peu de choses étaient connues sur ce 
satellite lointain jusqu’à l’arrivée des sondes Voyager dans les années 1980 et bien 
sûr, l’an dernier, la descente dans son atmosphère dense et pendant plus de deux 
heures de la petite sonde européenne Huygens. 
Ainsi, depuis l’arrivée de Cassini-Huygens dans le système de Saturne —une des 
missions spatiales les plus ambitieuses jamais lancées dans le système solaire, fruit 
de la collaboration entre l’ESA et la NASA—, et le largage réussi de la sonde 
européenne Huygens dans l’atmosphère de Titan le 14 janvier 2005, de nombreuses 
spéculations sur la composition physico-chimique de ce satellite de Saturne ont pu 
être levées. Cet événement dans le système kronien a ainsi relancé l’intérêt de la 
communauté pour la modélisation de l’atmosphère et de l’ionosphère de Titan. 
• Retour sur Cassini : application aux atmosphères 
La mission Cassini-Huygens (http://saturn.jpl.nasa.gov/home/index.cfm) est le 
résultat de 20 ans de prospective scientifique et de réflexions qui ont conduit en 1997 
à son lancement vers Saturne grâce une fusée Titan IV-Centaure. D’un poids de 2,2 
tonnes, la mission est divisée en deux modules, un orbiteur nommé Cassini de 
conception américaine, et la sonde européenne Huygens, de 350 kg seulement, 
destinée à explorer in-situ Titan et à atterrir à sa surface. Sept ans plus tard, 
Cassini-Huygens arrivait à destination et pouvait commencer l’étude du système de 
Saturne, tout au long des 74 orbites prévues et des 44 survols de Titan : planète, 
anneaux, satellites, tous les éléments de ce système solaire en miniature sont 
abordés au travers de ses 18 instruments embarqués, dont 6 sur Huygens. 
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Fig. 2-28 – La sonde Cassini traversant le plan des anneaux de 
Saturne lors de son insertion orbitale (image de synthèse, crédits 
NASA/ESA). 
  
Fig. 2-29 – Le satellite Titan vu par la caméra ISS25 de  Cassini. A 
gauche, l’image, prise le 5 Mai 2005 à 1,4 millions de km, combine une 
vue dans l’UV (limbe bleuté prise par UVIS26) et l’image grand champ 
en couleur de l’atmosphère. A droite, on peut voir en vraies couleurs le 
détail de la haute atmosphère de Titan et de sa structure en couches de 
nuages, obtenue à une distance de 9500 km le 31 mars 2005. La 
couleur bleue est due à la diffusion Rayleigh de la lumière par les 
brumes de haute altitude. Plus bas dans l’atmosphère, la densité de 
l’atmosphère croît pour ne laisser passer que 10% environ de la lumière 
(crédits NASA/JPL). 
                                                  
25 Imaging Science Subsystem, constituée d’une camera grand angle et d’un téléobjectif haute 
résolution. 
26 UVIS, ou Ultraviolet Imaging Spectrograph, est le spectrographe UV et EUV de Cassini (voir 
texte). 
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Plusieurs objectifs prioritaires ont été identifiés : dynamique et composition des 
anneaux, histoire et composition géologique des satellites glacés, structure de la 
magnétosphère, dynamique et composition de l’atmosphère de Saturne et enfin étude 
détaillée physico-chimique de Titan du point de vue surface, atmosphère et 
ionosphère. 
Sur Cassini, plusieurs instruments sont d’un intérêt spécifique à l’ionosphère : 
INMS (Ion and Neutral Mass Spectrometer) mesure, grâce à un spectromètre de 
masse, les compositions ioniques et neutres dans les atmosphères de Titan, de 
Saturne et au niveau des anneaux. RPWS (Radio and Plasma Wave Science) étudie 
quant à lui les champs électriques et magnétiques et les ondes radio dues à l’action 
du vent solaire dans la magnétosphère. 
RPWS permet également de déterminer les concentrations électroniques et les 
températures grâce à une sonde de Langmuir suédoise qui complète le dispositif 
initial. Enfin, quatre spectrographes constituent l’expérience UVIS (Ultraviolet 
Imaging Spectrograph) destinés à observer Titan dans l’ultraviolet (110–190 nm) et 
l’extrême ultraviolet (56–118 nm), permettant d’étudier précisément la composition 
chimique de l’atmosphère. Un canal supplémentaire permet de mesurer les 
abondances Deutérium/Hydrogène de Saturne et Titan. 
2.6.2 L’atmosphère de Titan et application aux ions N2++ 
La température moyenne à la surface de Titan est de l’ordre de –183°C avec un 
pression de 1,5 bar. Ce qui nous intéresse ici, c’est la composition de son 
atmosphère : 97% de N2, 2% de CH4, avec la présence de gaz rares comme l’argon 
sous forme de traces et des brumes d’hydrocarbures. 
Suite aux derniers résultats de la sonde Cassini, la haute atmosphère de Titan a 
également révélé une chimie complexe baignée dans le champ magnétique turbulent 
de Saturne, et où le rayonnement EUV peut casser les molécules de méthane, dont 
les dérivés peuvent former alors des composés d’éthane. Cette extrême complexité, 
incluant espèces neutres et ionisées dans un environnement magnétisé, reste un 
problème d’envergure dans tout effort visant à modéliser précisément la physique et 
la chimie de l’atmosphère.  
Une description récente de l’ionosphère de Titan d’un point de vue modélisation 
est présentée dans Fox & Yelle (1997), Wilson & Atreya (2004) ou Cravens et al. 
(2004, 2006) : plus de 1000 réactions neutre-ion et neutre-neutre doivent être ainsi 
prises en compte dans les modèles.  
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Fig. 2-30 – Haut : mosaïques d’images en fausses couleurs prises le 28 
octobre, le 26 décembre 2005 et le 15 janvier 2006 par l’instrument 
VIMS27 sur Cassini. On observe une grande dynamique de 
l’atmosphère au pôle sud de Titan. Au sud de l’équateur, la région 
brillante à 5μm, appelée Tui Reggio, est peut-être un dépôt de surface 
d’origine volcanique. Bas : composite d’images de la surface de Titan, 
lors de la descente de la sonde Huygens, à environ 8 km du sol. On 
peut identifier une côte séparant les reliefs (clair) de parties plus basses 
(sombre) avec vraisemblablement des canaux de drainages. Des détails 
de 20 m sont visibles sur ce panoramique (crédits ESA/NASA/JPL). 
Plusieurs études concernent également la configuration du champ magnétique 
de Saturne et comment celui-ci s’empile et se déforme à cause de la présence de 
Titan (cf. Kallio et al., 2004 ou Backes et al., 2005). Ces deux éléments sont un sujet 
central dans la modélisation cinétique de l’ionosphère de Titan et nécessiteront dans 
les années à venir des développements spécifiques. Ainsi, le transport des ions 
lourds, celui des protons ou l’influence des rayons cosmiques n’en sont qu’à leurs 
balbutiements et devraient faire partie dans les prochaines années des thématiques 
indispensables pour comprendre les principales entrées d’énergie dans la haute 
atmosphère de Titan. Suivant ce raisonnement, il a pu être montré récemment par 
des méthodes statistiques Monte Carlo que les ions moléculaires ionisés par le flux 
EUV et emportés par le vent solaire (dits « pick-up ions ») ainsi que les ions N+ 
provenant de la magnétosphère pouvaient apporter plus d’énergie que le flux solaire 
                                                  
27 VIMS, ou Visual and Infrared Mapping Spectrometer, est constitué de deux spectromètres 
imageurs, l’un opérant dans l’IR (850–5100 nm), l’autre dans le visible (350–1070 nm). 
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EUV seul, que l’on pensait majoritaire dans l’ionisation et le chauffage de la haute 
atmosphère (Michael & Johnson, 2005). Les ions pick-up sont par ailleurs 
responsables du ralentissement du vent solaire en amont des magnétosphères 
planétaires et contribuent à l’empilement du champ magnétique interplanétaire. 
Une approche globale de ces phénomènes est donc devenue un enjeu important pour 
les aéronomes.  
Dans ce cadre, la présence d’ions doublement chargés n’a jamais été considérée 
jusqu’alors dans l’atmosphère de Titan et constitue un premier pas vers cette 
approche globale. Des mesures en laboratoire ont ainsi montré que certaines espèces 
pouvaient être stables et jouer un rôle significatif dans les atmosphères denses des 
planètes du système solaire, dont Titan en est un des plus intéressants 
représentants. Le code TRANSCAR a été adapté depuis quelques années à 
l’ionosphère de Titan (Galand et al., 1999) suivant le formalisme expliqué 
précisément tout au long de cette thèse.  
En complément de mon travail sur l’ionosphère de la Terre, il m’a donc été 
permis d’inclure l’espèce stable N2++ dans le code existant et de calculer pour la 
première fois les concentrations de cette espèce dans l’ionosphère de Titan (Lilensten 
et al., 2005a, 2005b). CH4++, dication uniquement instable, n’est pas considéré ici. 
2.6.3 Description du modèle photochimique diurne 
Dans la continuité des expressions destinées aux dications moléculaires 
exposées au paragraphe sur les concentrations, on peut réécrire dans le cadre du 
modèle photochimique de Titan : 
nN++2  (z) = 
P photo N 2 (z) + P
 impact
 N 2 (z)
 ne(z) kRD + nN 
2
(z) kN 
2
 + nCH 
4
(z) kCH 
4
 + τd–1    (55) 
où P photo N 2  est la production ionique primaire due à la double photoionisation de 
N2, P impact N 2  la production secondaire de N ++2  due à l’ionisation de N2 par impact 
électronique. On suppose que les ions N ++2  sont créés par double photoionisation et 
impact des photoélectrons sur N2, alors qu’ils sont détruits de manière prédominante 
par les réactions chimiques avec N2 et CH4 et par la recombinaison dissociative avec 
les électrons ambiants (RD). Les concentrations électroniques, en diazote N2 et en 
méthane CH4 sont notées ne, nN2 et nCH4 respectivement. Le taux de recombinaison 
dissociative s’écrit kRD alors que les constantes de vitesse pour la réaction chimique 
avec N2 et CH4 sont notées kN2 et kCH4. Rappelons les valeurs mesurées pour chacune 
de ces vitesses de réaction, exprimées en cm3 s–1 : 
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⎩⎪
⎨⎪⎧
kRD  = 5,8 ± 1,5 × 10–7 300Te            (Seiersen et al., 2003)
kN2   = 2,7 ± 0,7 × 10–9                     (Mesures LCP)
kCH4 = 1,8 ± 0,5 × 10–9 
    (56) 
τd est le temps de demi-vie de l’ion  N ++2 , mesuré égal à 3 s (Mathur et al., 1995).  
L’atmosphère neutre est décrite dans l’article de Müller-Wodarg et al. (2000) 
avec une température exosphérique de 175 K. Les sections efficaces de 
photoabsorption adoptées sont celles de Fennelly & Torr (1992) pour N2 et de 
Samson et al. (1989) pour CH4. Pour la double photoionisation de N2, qui n’a jamais 
été mesurée, il a été adopté le même formalisme que dans notre étude sur la Terre. 
Les sections efficaces de double ionisation par impact électronique viennent de Märk 
(1975) pour la formation de N ++2 . 
2.6.4 Résultats 
Les productions et les concentrations en N ++2  calculées à la suite de ce travail 
pour f10.7 = 150 (conditions d’activité solaires moyennes) sont présentées sur la Fig. 
2-31.  
Sur la figure de gauche, on a tracé les productions électroniques et ioniques 
primaires et secondaires pour un angle solaire zénithal de 45°, représentant selon 
Lebonnois & Toublanc (1999) une moyenne planétaire. De manière classique, les 
productions secondaires dessinés en tirets sont plus importantes à basse altitude 
(< 900 km environ) que les productions primaires en pointillés. Les productions de 
N ++2  sont environ 100 fois moins importantes au pic vers 1000 km que celles de l’ion 
simplement chargé correspondant N2+. 
Sur la figure de droite, les concentrations ioniques des ions minoritaires C2H6+, 
CH+, CN+ et C2H+ sont comparées aux concentrations de N ++2 . On peut voir que les 
concentrations atteignent pour N ++2  des valeurs jusqu’à 10–2 cm–3 vers 1100 km, ce 
qui contribue à hauteur d’environ 0.01% à la densité ionique totale sur Titan.  
L’intérêt de la présence de N ++2  vient cependant de la grande réactivité de ce 
dication qui lui permet, après réaction avec les neutres ambiants, de former des ions 
simplement chargés très énergétiques (Mrázek et al., 2000). Les implications sont 
nombreuses comme la modification des taux de réaction de N2+ et N+, ainsi que 
l’échappement éventuel vers l’exosphère de certains ions. Le tracé en pointillés noirs 
représente le même calcul pour un indice solaire f10.7 = 100, correspondant à une 
activité faible. 
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Fig. 2-31 – Productions des principaux ions simplement chargés et de 
N2++ (gauche) dans l’ionosphère de Titan. Les productions totales en 
traits pleins sont la somme des productions primaires (pointillés) et 
secondaires (tirets). A droite, nous avons tracé les concentrations des 
ions minoritaires, ainsi que celle de N2++, qui apparaît comme l’espèce 
minoritaire la plus importante vers 1100 km d’altitude.   
2.6.5 Conclusions 
A la suite de cette étude, nous avons également voulu rendre les calculs des 
productions secondaires des ions simplement chargés N2+, CH4+, N+ et CH3+ et de 
l’ion doublement chargé N ++2  facilement accessibles à la communauté. Le calcul du 
transport des photoélectrons dans la haute atmosphère de Titan a ainsi pu être 
modélisé par une loi polynomiale grâce à l’étude des efficacités d’ionisation, ce qui 
permettra d’inclure facilement ces espèces dans les modèles globaux d’ionosphère de 
Titan (Lilensten et al., 2005b). 
Ce travail représente un apport original sur la physico-chimie de l’ionosphère de 
Titan grâce à la prédiction d’une couche d’ions N ++2 . De récentes mesures faites grâce 
à la sonde de Langmuir à bord de Cassini (Cravens et al., 2006 ; Wahlund, 
communication personnelle, 2006) évoquent un excès de charge électronique au 
niveau planétaire par rapport à la concentration en ions effectivement mesurée. Sur 
Titan, la double photoionisation crée l’ion N ++2  stable mais aussi l’ion N ++2  instable qui 
se dissocie en N+ + N+. Ces deux voies produisant chacune deux électrons pour une 
espèce ionique pourraient expliquer l’écart constaté sans faire appel à des 
hypothèses convectives dans la basse atmosphère. 
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Cette première partie de mon travail touche à sa fin. Après la mise en évidence 
théorique des ions doublement chargés dans l’atmosphère de la Terre et de Titan, il 
nous reste à parler de leur détection expérimentale, une perspective prioritaire pour 
les prochaines années. Cette mise en évidence, à la fois dans les spectres diurnes 
mesurés du sol et grâce aux spectromètres embarqués sur satellites, nous permet de 
boucler ce récit à la manière du serpent de Midgard entourant le monde : nous avons 
commencé notre étude avec la spectroscopie optique, nous finirons donc par elle. 
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3.1 Détection d’ions doublement chargés dans les 
ionosphères planétaires 
Pour détecter dans les atmosphères planétaires les dications, nous avons à notre 
disposition deux méthodes complémentaires. L’une consiste en la détermination des 
espèces recherchées par spectrométrie de masse. L’autre fait appel aux mesures 
optiques et à l’étude des spectres auroraux et diurnes en région polaire. 
3.1.1 Spectrométrie de masse 
La spectrométrie de masse embarquée sur satellite est historiquement l’un des 
premiers moyens expérimentaux qui ait permis de préciser la composition de 
l’ionosphère terrestre (Atmosphere Explorer) ou martienne (Pioneer).  
La mission Cassini-Huygens en partance pour Saturne et son principal satellite 
Titan a récemment relancé l’intérêt d’un modèle d’atmosphère/ionosphère cohérent. 
Dans une étude parallèle à celle de la Terre, nous avons ainsi prédit  l’existence 
d’ions doublement charges N 2++ dans l’atmosphère très dense de Titan, composée 
essentiellement de diazote N2 et de méthane CH4 (Toublanc et al., 1995). L’article 
correspondant se trouve en annexe de ce manuscrit (Lilensten et al., 2005). 
Cette technique permet de sélectionner un ion donné par le rapport masse sur 
charge m    ⁄  q  caractéristique d’une espèce neutre ou d’une molécule.  
Sur Terre, l’espèce O++ est déterminée de manière univoque puisque son rapport 
m    ⁄  q = 8 n’a pas de recouvrement avec les autres espèces. Pour les dications 
moléculaires cependant, la méthode reste ambiguë puisque N 2++ et O 2++ ont le même 
rapport m    ⁄  q que N+ et O+, égal à 14 et à 16 respectivement. 
Les résultats du modèle ont montré que la détection de ces trois ions N 2++, O 2++ et 
O++ est plus facile dans des conditions maximales d’activité solaire, et vers le zénith 
local lorsque les concentrations ioniques sont à leur maximum. La latitude, comme 
on l’a vu, ne joue qu’un rôle de moindre importance, permettant une plus grande 
tolérance lors d’un passage de satellite dans l’atmosphère.  
3.1.2 Spectroscopie optique des dications 
De tous les ions doublement chargés moléculaires, N 2++ est l’espèce qui a été la 
plus étudiée d’un point de vue spectroscopique et ce, depuis une vingtaine d’années. 
L’état fondamental de N 2++, noté X 1Σg+, se situe à 43,00 eV au-dessus de l’état 
fondamental de la molécule neutre (Ahmad, 2002). Quatre états excités ont par 
ailleurs été identifiés (parmi les 8 calculés) : a 3Πu and b 3Σg–, les deux premiers états 
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excités, sont bien caractérisés et situés à 0,57 et 1,48 eV respectivement au-dessus de 
l’état fondamental de N 2++ (Taylor and Partridge, 1987).  
L’état fondamental X 1Σg+ de O 2++ est quant à lui localisé à 36,13 eV au dessus de 
l’état fondamental de la molécule neutre, alors que le premier état excité A 3Σu+ se 
situe à 16 eV au-dessus du fondamental de O 2++ (Fournier et al., 1992). La structure 
vibrationnelle de O2++ a été étudiée grâce à la technique de photoélectrons de seuil en 
coïncidence (TPESCO) (Hall et al., 1992 et références incluses).  
L’état fondamental de O++, que l’on note 3P0, est situé à 48,74 eV au-dessus de 
l’état fondamental de l’atome neutre (He et al., 1995). Les états excités détectables 
par émission sont 1D2, 1S0 et 5S02, avec des énergies d’excitation de 2.513 eV, 5.354 eV 
et 7.479 eV : ils sont impliqués notamment dans la formation de raies en émission 
que l’on discute dès le paragraphe suivant. 
3.1.3 Fluorescence 
Le phénomène de fluorescence de O++, dont le doublet centré autour de 500 nm 
constitue la plus grande part, a fait l’objet d’études dès les années 1940 comme 
traceur des concentrations et les températures électroniques dans les nébuleuses 
gaseuses (e.g. Menzel & Haller, 1941). 
Comme l’ont déjà remarqué plusieurs auteurs, la fluorescence est plutôt un 
phénomène rare pour les ions moléculaires doublement chargés. Il se trouve que c’est 
le cas pour N 2++ (Cossart et al., 1985; Cossart and Launay, 1985; Olsson et al., 1988; 
Ehresmann et al., 2000). En ce qui concerne O 2++, Avakyan (1978b) rapporte la 
possible identification d’émissions aurorales autour de 243 nm qu’il attribue à la 
transition A 3Σu+– X 1Σg+ dans O2++ : cette hypothèse n’a cependant jamais été confirmée. 
Dans le Tableau 6, les transitions de fluorescence dans N 2++ et O++ sont récapitulées 
avec leurs longueurs d’onde respectives. Les transitions de O++ sont situées dans la 
partie bleue du spectre visible et dans le proche ultraviolet. 
L’état excité D1Σu+ de N 2++ est à la base de la fluorescence autour de 159 nm vers 
l’état neutre de N 2++ situé 7,8 eV plus bas (Ahmad, 2002; Olsson et al., 1988). La 
durée de vie de l’état excité a été estimée à 6,0 ± 0.5 ns d’après Olsson et al. (1988). 
Aucune désactivation collisionnelle n’aura ainsi le temps d’avoir lieu dans 
l’ionosphère terrestre compte tenu de cette très faible durée de vie. En utilisant les 
résultats de Ehresmann et al. (2003), on peut calculer approximativement qu’environ 
10% des ions N 2++ créés par double photoionisation au pic de section efficace situé à 
65 eV, sont produits dans l’état de fluorescence. Comme les concentrations en N 2++ 
atteignent au mieux 1 ion par cm3, on peut espérer qu’environ 0,1 ion par cm3 est 
produit dans cet état. 
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On peut ensuite estimer l’intensité maximale escomptée le long de la ligne de 
visée en intégrant les productions ioniques sur la plage d’altitude considérée.  
ℑf ≈ 10% × ⌡⌠zmin
zmax 
  P
 N 2++
tot (z) dz ×10–6 (57) 
où ℑf est l’intensité de fluorescence en Rayleighs R (1 R = 106 photons cm–2 s–1), 
et P N 2++tot (z) la production totale de N 2++ (en cm–3 s–1) à l’altitude z. 
L’intensité calculée varie de 0,6 R en conditions solaires calmes à quelques 2,3 R 
en condition active. Cette valeur est suffisamment élevée pour être détectée par des 
spectrophotomètres embarqués au regard de la précision actuelle des instruments, 
typiquement dans la gamme du déci-Rayleigh. 
Tableau 6 – Longueurs d’onde de fluorescence et transitions 
radiatives pour N 2++, O 2++ et O++. 
Espèce λ (nm) Transition 
158.7 – 159.3 D 1Σu+ (0) → X 1Σg+ (0) 
N 2++ 158.9 – 159.4  D 1Σu+ (1) → X 1Σg+ (1) 
470 
443 O 2++ 
417 
A 3Σu+– X 1Σg+ 
500.824 1D2 → 3P2  N1 
496.029 1D2 → 3P1   N2 
436.443 1S0 → 1D2  
232.166 1S0 → 3P1 
166.615 5S20 → 3P2  
O++ 
(OIII) 
166.081 5S20 → 3P1 
 
O++, quant à elle, est de loin l’espèce bi-chargée la plus abondante dans 
l’ionosphère terrestre et par conséquent celle qui a le plus de chance d’être détectée 
dans les aurores ou les spectres diurnes à haute résolution. En dehors des 
transitions interdites N1 et N2, trois autres raies existent dans la gamme UV (base 
de données NIST sur http://physics.nist.gov/cgi-bin/AtData/main_asd) sans jamais 
avoir été détectées dans les spectres. La durée de vie de l’état métastable 5S20 de O++ 
a été mesurée à 1.22 ± 0.08 ms selon Johnson et al. (1984). Des comparaisons avec les 
résultats par spectrométrie de masse seront  donc d’un grand intérêt dans les années 
à venir. 
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3.2 Conclusion de l’acte I 
Tout au long de cet acte, nous avons pu montrer l’existence, pour l’instant 
théorique pour ce qui est des ions moléculaires, d’ions doublement chargés dans la 
haute atmosphère terrestre. Pour la première fois, les trois dications N 2++, O 2++ et O++ 
ont été étudiés de manière cohérente et théorique avec comme point d’orgue la 
comparaison réussie avec les données satellites, malheureusement encore rares. Le 
modèle TRANSCAR, basé sur le formalisme de Boltzmann, a été modifié et complété 
pour permettre le calcul des productions d’ionisations primaire et secondaire. Pour 
calculer les concentrations, but ultime de ce voyage au pays des dications, nous 
avons construit un modèle photochimique simple dans lequel les constantes des 
réactions impliquées dans la destruction de ces ions ont été incluses. Ces entrées du 
modèle nous ont permis de mettre en place une collaboration fructueuse avec les 
laboratoires LCP et LURE, qui a abouti à des mesures en laboratoire les premières 
du genre. Nous mettons aussi l’accent sur la nécessité future de mesures 
complémentaires en laboratoire concernant les sections efficaces de double 
photoionisation de N2 et O2. 
Notre approche a ensuite été validée pour O++ par la comparaison avec les 
données du satellite Atmosphere Explorer au milieu des années 1970. Nous en avons 
déduit la constante de la réaction O++ + O → O+ + O+, soit: 
k8 = 1.06 ± 0.40 × 10–10 cm3 s–1,  
une valeur qui demande une confirmation expérimentale à courte échéance. 
Une fois validée, nous avons étudié les sorties du modèle par une approche de 
sensibilité des résultats aux paramètres géophysiques que sont l’activité solaire, les 
coordonnées géographiques et l’angle solaire zénithal. Les conditions les plus 
favorables à la création (et donc à la détection) d’ions doublement chargés ont pu 
ainsi être mises en valeur.  
Un travail d’observations systématique devra suivre dans le futur afin de 
confirmer ces prédictions qui ont fait l’objet sur Terre, sur Mars et sur Titan d’études 
croisées. La prochaine étape reste la mise en valeur de transitions de raies dans les 
spectres en émission diurnes et nocturnes correspondant à la présence de ces 
étranges ions dans les ionosphères des planètes. Des études prometteuses sur Titan 
grâce à la sonde Cassini et la difficulté de faire correspondre mesures et modèles 
pourraient aboutir prochainement à la découverte de dications moléculaires. En 
outre la présence d’états excités pourrait jouer un rôle sur les constantes de réaction, 
une possibilité qui demandera un travail spécifique. 
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Cette étude est la troisième d’une série engagée sur Mars par Witasse et al., 
2002, et par l’équipe LPG/LCP sur Titan (Lilensten et al., 2005a, 2005b) et sur Terre. 
Si l’on se remémore le travail de Fox & Victor (1981) et Ghosh et al. (1995) sur Vénus 
et de Brown et al. (1983) sur Io, satellite de Jupiter, nous pouvons déjà suggérer que 
la présence d’ions doublement chargés d’origine ionosphérique est une 
caractéristique commune aux planètes et satellites possédant une atmosphère dense. 
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Acte II  
Modélisation couplée des protons 
et des électrons dans l’ionosphère 
terrestre 
There are no answers – only choices. 
Gibarian 
Yeah… How about that? 
Snow, in Solaris by Steven Soderbergh 
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Foreword 
One of the ambitions of this PhD project lies in the building of a kinetic/fluid 
proto-electron model able to perform simultaneous computations of the suprathermal 
electrons and protons precipitating in the Earth’s upper atmosphere.  
A lot of effort has been cast since the discovery of hydrogen lines by Lars Vegard 
(Vegard, 1939) on the understanding of the effect of proton precipitation in the 
ionosphere. Extensive experimental surveys have been carried out about proton 
events identified as such from the ground through their specific Doppler-shifted 
Balmer emissions, and more recently on Lyman-α lines through satellites28 (Gérard 
et al., 2000 and 2001). In parallel, this gave rise at the end of the 1980s to a wealth of 
complementary theoretical and modelling approaches, which can be divided into two 
main groups, one dealing with Monte-Carlo statistical methods (Kozelov and Ivanov, 
1992), the other with kinetic transport equations based on Boltzmann’s formalism. 
Initiated numerically by Basu et al. (1993), the latter method is based on the 
resolution of the linear (H+,H) transport equations, and was notably developed 
analytically by Galand and Lilensten (1996) including angular redistributions due to 
the magnetic mirroring and the neutral collisions. 
On the other side, a great expertise already exists on the measure, modelling 
and interpretation of precipitating electrons in the ionosphere. Numerous kinetic 
approaches have been built such as the TRANSCAR model to account for these 
mechanisms, a model which was explained in detail in the first act of the present 
work with a special emphasis on double photoionisation mechanisms. Besides the 
impact of the primary photoionisation, the second aspect in the modelling of energy 
sources going on in the ionosphere is the long-studied electron precipitation 
mechanisms. TRANSCAR has already shown its ability to account for measured 
densities and temperatures in the ionosphere and through satellite data and radar 
measurements; it has been validated in a wide range of physical situations. Several 
                                                  
28 The Lyman α line is absorbed in the atmosphere, making it impossible to measure from the 
ground. Thus it didn’t play a role historically in the study of proton aurora.  
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ionospheric predictions from the model concerning ion/electron densities have then 
been made and tested. 
Following Hardy’s statistical study (Hardy et al., 1989) stating that the proton 
contribution to the total auroral energy flux could reach 20 to 25% of that of the 
electrons, attempts have been made to describe dual proton/electron precipitation, 
but they were unable to take into account angular redistributions (Basu et al. [1993], 
Strickland et al. [1993]). From this point on, no self-consistent modelling combining 
the two phenomena has been attempted, except very partially by using in turn the 
individual electron and proton codes already existing.  
In this theatrical act, we present a new dynamical approach of this recurrent 
issue, that we will call TRANS4 hereafter, based on the internal coupling of 
TRANSCAR with the model of Galand et al. (1997, 1998), both originally developed 
in the Aéronomie-Ionosphère team at LPG. 
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Avant-propos 
Une des ambitions de ce projet de thèse réside dans la construction d’un code 
cinétique/fluide de transport couplé électrons/protons capable de calculer 
simultanément la contribution des électrons et des protons précipitant dans 
l’ionosphère de la Terre.  
 Depuis la découverte des raies de l’hydrogène dans le spectre des aurores 
(Vegard, 1939), un effort considérable a été consacré à la compréhension de l’effet des 
précipitations de protons. De nombreuses campagnes de mesures ont ainsi été 
menées sur la signature Doppler des raies Balmer et plus récemment depuis les 
satellites sur la raie Lyman-α (Gérard et al., 2000 et 2001). Dès la fin des années 
1980, ce sont les études théoriques en parallèle aux mesures expérimentales qui 
arrivent à maturité. Deux principales directions dans la modélisation du transport 
des protons sont alors privilégiées, modèles Monte Carlo (Kozelov et Ivanov, 1992) 
d’abord et modèles basés sur l’équation de transport de Boltzmann ensuite. La 
deuxième méthode, initiée par Basu et al. (1993), est fondée sur la résolution d’un 
système de deux équations couplées de transport pour le système (H+,H). Ces 
équations couplées ont été en 1996 résolues analytiquement par Galand et Lilensten 
(1996) et incluent les redistributions angulaires d’origine magnétique et 
collisionnelle. 
Parallèlement à ces efforts sur les protons en région aurorale, il existe déjà une 
grande expérience sur la mesure, la modélisation et l’interprétation des 
précipitations d’électrons dans l’ionosphère terrestre. De nombreuses approches 
cinétiques, tel le modèle TRANSCAR (voir Acte I), ont été développées, capables de 
rendre compte des mesures satellites ou radars de températures et de concentrations 
ioniques. 
Hardy et al. (1989) ont pu montrer statistiquement que la part des protons dans 
le flux total d’énergie cédé à l’ionosphère pouvait atteindre 20 à 25% de la 
contribution des électrons : depuis lors, plusieurs tentatives ont été menées afin de 
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décrire les précipitations combinées électrons/protons, sans toutefois prendre en 
compte les redistributions angulaires (Basu et al. [1993], Strickland et al. [1993]). 
Par la suite, peu d’études des précipitations combinées ont été faites, excepté en 
utilisant tour à tour les modèles d’électrons et de protons déjà existants. 
Dans l’Acte II, nous présentons une approche dynamique de ce problème, une 
approche que nous appellerons TRANS4 dans la suite, basée sur le couplage interne 
de TRANSCAR et du modèle de Galand et al. (1997, 1998), deux codes numériques 
développés dans l’équipe Aéronomie-Ionosphère du LPG. 
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Chapitre 4 
Description of Trans4 and building of a 
coupled electron-proton code 
 Lancelot – Look, my liege!  
 Arthur – Camelot!  
 The others – Camelot! Camelot!  
Servant Patsy – It’s only a model! 
 Arthur – Shh! 
Quote from Monty Python and the Holy Grail. 
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Before explaining in detail the birth of the new model called TRANS4, the 
preliminary tests and its final application to a coordinated ESR-DMSP-optical case 
study, we will map out the present knowledge of the effect of proton precipitation, in 
an experimental and a theoretical way. 
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4.1 On the importance of proton precipitation: a 
brief history 
4.1.1 Ground-based and rocket observations of hydrogen lines 
As soon as 1939, Lars Vegard at the University of Oslo identifies for the first 
time in the auroral spectrum the signature of the two first hydrogen Balmer 
emission lines, Hα (656.3 nm) and Hβ (486.1 nm). For him, these spectroscopic 
signatures are due to “showers of hydrogen or to a kind of ‘hydrogen-radiation’ 
coming from the sun” (Vegard, 1939). A few years later in Tromsø, Vegard and 
Tønsberg (1944) detect a Doppler broadening and a shift in the diffuse Balmer Hβ 
lines. 
Almost ten years after his discovery, Vegard (1948) proposes the first 
interpretation and ascribes this shift to a Doppler effect due to neutralized protons 
precipitating down in the ionosphere, soon backed up by Gartlein (1950). High 
energy protons, originating from the magnetosphere and the solar-wind, precipitate 
along the geomagnetic field lines into the ionosphere where they encounter charge-
exchange collisions, producing hydrogen atoms which in turn react with the ambient 
neutrals, as sketched in Fig. 4-1. Gartlein (1950, 1951) and then Meinel (1951) use 
high-resolution spectroscopy techniques to identify this shift in Hα, Hβ and Hγ, which 
confirms Vegard’s first idea.  
Definitive theoretical support is given experimentally to this interpretation by 
Chamberlain (1954a and 1954b) and Omholt (1956) and in 1965, Eather and Jacka 
(1966) make measurements in the magnetic horizontal and magnetic zenith 
directions: Hβ appears to be unshifted in the horizontal directions, while it 
experiences a 5 to 7-Å blue shift in the zenith direction, together with a significant 
red shift of the tail of the distribution.  
Extending their study to the polarization of the Balmer lines as well, they find 
no polarization for Hβ and the thermo-ionospheric N2+(4709 Å) bands and OI(6300 Å) 
lines they observe on occasions, but they point out that one possible cause of this 
relative failure might have been the lack of spectral resolution.  
Thenceforth, the interpretation of hydrogen lines seems clearer: the blue shift is 
due to the incoming protons precipitating along the geomagnetic field lines, while the 
redshifted wing of the distribution originates from the H atoms escaping upwards by 
magnetic reflection.  
Eather then made a very interesting historical review on the successive steps 
that led to the understanding of hydrogen emission lines at the time (Eather, 1967a). 
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Fig. 4-1 – Proton precipitation and beam spreading from capture 
H+ + e– → H to stripping H → H+ + e– (left) and Doppler Hβ intensity 
profile (bottom right) measured along magnetic zenith and horizon at 
the Australian Antarctic station (after Eather and Jacka, 1966). The 
proton pitch angle is θ and the magnetic field lines are drawn as 
dashed lines. When neutralized, the particle is not bound any more to 
the B-field, and its descent in the ionosphere is only constrained by the 
hydrogen scale height. The profiles of the Hβ show no shift in the line 
in the magnetic horizon direction, while in the zenith profile a blue-
shifted peak associated to a wide wing appears 5 Å shorter to the 
initial laboratory wavelength. On the top right of the figure, we have 
sketched Vegard’s interpretation of the blue and red shifts from H+ 
precipitation and angular redistributions. The process 
H+ + M → H* + M+ gives birth to the excited state H* responsible of the 
emissions, where M is a neutral ambient species. For clarity, the 
magnetic mirroring effect was not depicted in these sketches.  
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The zenith Doppler-shifted profiles indicate that field-aligned protons are 
travelling up to 400 km s–1 in the upper atmosphere when precipitating29. 
With the development of specific interference filters with narrow passbands (of a 
few Å), new high-resolution surveys were made from the 1970s onwards. Scanning 
spectrophotometers such as the Ebert-Fastie configurations coupled with CCD 
detectors were favoured in the following years (Deehr et al., 1998). Hβ lines have also 
received a wide interest as no contamination from overlapping emissions occur, 
contrary to Hα, subject to the influence of OH(6-1) bands. 
Several of these instruments dedicated to Hα and Hβ lines have been installed at 
Svalbard situated in the northern hemispheric cusp region, in Longyearbyen and in 
Ny-Ålesund, and have been the basis of many observational and modelling studies 
(Sigernes et al. [1994], Sigernes [1996]). These high-resolution instruments showed 
that little variation of the auroral brightness with latitude is observed in the line 
profiles, except in the daytime polar cleft where profiles usually exhibit narrower 
shapes (Lorentzen et al., 1998). Removing twilight contamination has also been 
recently the subject of an important motivation (Robertson et al., submitted, 2006) 
which allows to draw new perspectives on the study of Hβ lines in conditions where 
the solar zenith angle is above 90°, a condition often encountered at Svalbard. 
Simultaneously to these ground-based efforts, sounding rocket campaigns have 
been launched to study the proton aurora through its Balmer emission lines (Søraas 
et al., 1974): the interest of such in-situ campaigns lies indeed in a new parameter 
we can get, i.e. the altitude emission line profiles over the large horizontal extent of 
the proton aurora. Since then, many rockets have been built and launched to map in 
situ the hydrogen lines (see Søraas et al., 1994 and 1996). Coordinated experiments 
between rockets, ground-based spectrophotometers, incoherent scatter radars and 
orbiting satellites are the next step in the systematic study of proton events. In the 
North of Norway, the Andøya rocket range near the Tromsø EISCAT UHF radar is 
particularly well designed for such ambitious experiments. The SvalRak launch site 
in Ny-Ålesund at Svalbard, with its proximity to the EISCAT Svalbard Radar (ESR), 
is a great alternative as well.  
4.1.2 A bit of theory: the proton transport modelling issue  
After the first theoretical background for emission lines established by 
Chamberlain (1957) and Omholt (1956) who derived for the first time the expression 
for magnetic horizontal profiles, Eather and Burrows (1966) computed the hydrogen 
line profiles in a dipole field. They introduced the magnetic mirroring effect and 
                                                  
29 With the well-known formula of the classical Doppler-Fizeau shift: λ = λ0 (1 +  v  c  ) where v is the 
line-of-sight velocity of the moving source, λ the shifted wavelength observed and λ0 the unshifted 
reference line. 
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showed that in this case a redshift component would be expected, soon to be clearly 
identified in the spectra. 
The quantitative treatment of (H+,H) precipitation began at the same time with 
Monte Carlo simulations (Davidson, 1965) which were able to characterize the 
transverse spreading of an initial proton beam due to the charge-exchange processes, 
as shown in Fig. 4-1 (left). Following Eather (1967a and 1967b) and Edgar et al. 
(1973, 1975), Henriksen (1979) assumed a plane parallel geometry together with 
forward scattering: he used the continuous slowing-down approximation (CSD) by 
introducing a continuous loss function L(E) to account for the energy loss of a wide 
stream of precipitating protons. This approximation is justified by the low energetic 
losses encountered in a collision with a neutral in comparison to the initial energy of 
the precipitating particles.  
Following these huge steps, proton transport modelling became a major concern 
of the community in the beginning of the 1980s, and notably when Jasperse & Basu 
(1982) described the spreading of a proton beam (first put forward by Johnstone 
[1972] and then Iglesias and Vondrak [1974]) in a single-constituent N2 atmosphere 
due to the charge-exchange collisions H+ ↔ H (stripping and capture). They solved 
numerically Boltzmann’s classical linear transport equation and computed a 
correction factor of ε ≈ 0.75 due to the spreading effect accounting for the damping 
along the line of sight of the particle flux computed by the model. This damping 
factor is valid for an arc 200-km wide in latitude under roughly 300 km where the 
excitation/ionisation reactions begin to play a significant role in the spreading of the 
initial beam. 
Before 10 years, Basu et al. (1987, 1990, 1993) and Strickland et al. (1993) had 
designed step by step a proto-electron-hydrogen model based on kinetic transport 
equations through an enhanced numerical scheme. However still no angular 
redistributions due to either magnetic or collisional mechanisms could be taken into 
account, which made the confrontation between spectroscopic measurements and the 
model impossible to perform. In 1993 and though assuming forward scattering, Shen 
(1993) in his PhD thesis introduced the magnetic mirroring to account for the 
observed Doppler line red shifts but failed to add collisions. His 1st-order finite 
difference model was however not confirmed in the following years. Another track 
was explored at the same time using collision-by-collision degradation Monte Carlo 
schemes: Kozelov and Ivanov (1992, 1994) studying monoenergetic proton beams and 
then Lorentzen et al. (1998), which allowed dealing with the Doppler profiles and 
beam spreading effect. Contrary to the continuous slowing down approximations 
often used in kinetic transport modelling, the Monte Carlo methods assume discrete 
stochastic energy transfers, ruled by probability laws. Thanks to this method, 
Synnes et al. (1998) calculated the hydrogen line profiles for an arbitrary angle to the 
magnetic field and the percentage of energetic neutral atoms created in an N2 
atmosphere through charge-exchange collisions. 
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In 1996, Galand & Lilensten (1997, 1998) solved for the first time the dissipative 
proton-hydrogen kinetic Boltzmann equation. The resolution consists of an analytical 
solution of the coupled (H+,H) system, with the introduction of dissipative forces so 
that the Boltzmann equation that writes: 
∂f (r, v, t)
∂t  + v · ∇r f (r, v, t) + ∇v ⎝
⎛ ⎠⎞ 
F
m f (r, v, t)   = V (f (r, v, t)),   (58) 
could be solved directly as an exponential of matrix. Here, f (r, v, t) is the 
distribution function of the protons depending on the position vector r, the velocity v, 
and the time t. V is the collision operator, related to the local interaction between 
particles within the Debye length30. They justified the continuous slowing down 
approximation and added a continuous loss function depending on energy L(E) 
similar to the electrons’: precipitating particles  are slowed down in the medium they 
traverse. Galand & Lilensten (1998) managed in this way to simplify the problem 
and include angular redistributions of both magnetic (the magnetic mirroring) and 
collisional origin (thus without the forward scattering approximation). As a main 
output of the model, hydrogen emission line profiles were computed with both 
blueshifts and redshifts, which opened up a new era in the understanding and 
modelling of the entire processes related to proton precipitation. Another result was 
that magnetic mirroring is shown to be predominant at higher altitudes where the 
densities are lower, while the collisions play the major role in the redistribution of 
angles for fluxes at altitudes below 250 km, generating an upward (H+,H) flux 
responsible for the red-shifted tail of the line profiles. The beam spreading effect was 
taken into account through Jasperse & Basu’s (1982) correction factor ε. 
A wealth of different experimental and theoretic studies have been carried out 
up to now (Jasperse [1997], Lorentzen [2000], Lummerzheim and Galand [2001], 
Solomon [2001], Chakrabarti et al. [2001], Fang et al. [2004], Hubert et al. [2004], 
Galand and Chakrabarti [2006]). A review of proton transport modelling was 
presented in a JGR special section and can be usefully consulted (Basu et al., 2001). 
Another combined approach has been attempted by Lilensten et al. (1998), taking in 
turn and manually the outputs of the proton code into the TRANSCAR model to 
study a proto-electron event. This method is not satisfactory in the way that protons 
and electrons are completely decoupled, and do not influence each other in return. 
                                                  
30 The Debye length, named after the Dutch physicist Peter Debye (1884–1966) is expressed as: 
λD ≡ ε0 kB Tee2 ne  , where kB is Boltzmann’s constant, Te the electron temperature, e the charge of the 
electron, and ne the number density of the electrons. Above a distance of λD (out of a volume called 
the Debye sphere) electric charges can be shielded out by the presence of a cloud of opposite charge: 
they do not interact with each other, which makes in the end the particles move collectively in the 
plasma. Typically, the Debye length in the ionosphere is of the order of 1 mm, which ensures the 
individual behaviour of the particles in the plasma. 
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I will then propose in the following paragraphs a new theoretical approach 
coupling the two codes. TRANS4 is the name, as we now have a tool coupling 4 codes 
in one, a kinetic electron code, a kinetic proton code, a fluid model and a convection 
model. En route to TRANS4: 
4.2 The birth of TRANS4: coupling Protons and 
Electrons, a multi-coupled ionospheric model 
Following the study of Moen et al. (1998), the motivation to build a self-
consistent proton-electron model is clear: no tools have been developed so far which 
have allowed to deal with protons and electrons at the same time. The need to study 
combined events has become of major importance to understand quantitatively the 
effects of energy injection of proton and electronic origin in the upper atmosphere of 
planets. This new dynamism on the question is not popping up today by mere 
coincidence: at the very moment when we have in action one of the most 
comprehensive networks ever available of ground-based and satellite instruments 
probing simultaneously the ionosphere, the theoretical models accounting for 
electrons on the one hand and energetic protons on the other hand are reaching a 
long-sought maturity. 
In the next paragraph, I will describe the main contribution of the proto-electron 
model TRANS4 and its effective construction from the original kinetic models of 
Lilensten et al. (2002) and Galand et al. (1998). 
4.2.1 Boltzmann’s dissipative equation 
As briefly explained earlier in the manuscript and in the historical review, the 
description of proton transport (and by extension that of the suprathermal electrons 
as well) in the Earth’s auroral ionosphere takes as a starting point Boltzmann’s 
dissipative equation: 
∂f (r, v, t)
∂t  + v· ∇r f (r, v, t) + ∇v ⎝
⎛ ⎠⎞ 
F
m f (r, v, t)  = ⎝⎛ ⎠⎞ 
δf(r, v, t)
δt
 
coll
 =V (f (r, v, t)),   (59) 
The (r, v) couple of position-velocity vectors represents the six-dimension phase 
space in which the distribution function f (r, v, t) of the energetic protons31 is 
immersed. The main condition for such a microscopic kinetic description is that there 
are many more available states than the number of particles, i.e. h3 f(r, v) <  < 1. The 
collision operator V (f) describes the temporal evolution of f (r, v, t) under the effect 
                                                  
31 The units of f (r, v, t) is usually cm–6 s3.  
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of binary collisions, in other words the sink due to elastic and inelastic collisions with 
neutrals. F is the sum of all external forces undergone by the system, such as the 
Lorentz force or the thermal heating in the case of the electrons. The difficulty of 
such an equation lies in the collision term where we need to discriminate between 
indirect sources (collisions) and direct sources (external sources like precipitation). 
The indirect sources themselves contain dissipative forces, e.g. the friction between 
suprathermal and ambient electrons (‘thermal heating’), which effect is to bring 
energy to the system by changing the volume element dV = d3r d3v of the phase 
space. Thus, the demonstration of this equation brings in the Jacobian determinant 
that “resizes” accordingly the volume element32. For the classical non-dissipative 
Boltzmann equation, the system is conservative: the Jacobian then simply equals 1.  
• Introducing the proton loss function 
By analogy with the thermal heating for the electrons (Stamnes and Rees, 1983), 
Galand and Lilensten (1996) proposed a new resolution of equation (59), consisting 
in the introduction of a continuous loss function L(E) as an additional external force: 
FCSD = – nk  L(E) ⎯u  (60) 
where according to Miller and Green (1973), L(E,z) = nk (z)
–1  ⎝⎛ ⎠⎞
dE
dl   .  
dE is the average energy lost by a particle (proton or electron) traversing a gas 
of density nk on a distance dl, while moving in a direction ⎯u. This approximation, 
known as the Continuous Slowing-Down Approximation (CSDA), is aimed at 
describing the energetic degradation of protons travelling in the initial neutral gas in 
terms of a continuous friction.  
Technically, the energy degradation which was previously contained in the 
collision operator can be reinterpreted as an external force appearing in the 
divergence operator ∇v ( )F + FCSDm  f (r, v, t)  . Regarding the angular redistribution, it 
remains in the collision operator so that we decouple angles and energies. 
The justification of this physical idea is easy. Galand et al. (1997) showed that 
the average energy loss is negligible compared to the initial incoming energy of the 
particles. Threshold energy interactions do not occur in this case, which enables to 
use a continuous degradation scheme for the energy lost during excitation, 
ionisation, elastic scattering and charge-changing reactions. 
                                                  
32 The Jacobian matrix is the matrix of all first-order partial derivatives of a vector-valued 
function. The Jacobian is the determinant of the corresponding squared matrix and, according to 
the inverse function theorem, as a multiplicative factor, ensures the injectivity when changing 
from one basis to another. 
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In the model, we use a loss function relative to a process β between a particle i –
proton or H atom– of energy E and a neutral k (Edgar et al., 1973): 
Lβk,i(E′, μ′→ μ) = Wβk,i(E′, μ′→ μ) σβk,i(E′)  ζβk,i(E′, μ′→ μ) (61) 
where ζ βk,i represents the phase function which models the angular redistribution 
of the energetic particle i from μ′ to μ during the process β (including charge-
changing reactions) with a neutral species k. W βk,i and σ βk,i are the energy loss and the 
cross sections associated to each mechanism and species. 
Finally, the expression of the dissipative force for species i becomes: 
Fi = – nk(s) L
β
k,i(E′, μ′→ μ) ⎯u  (62) 
Classically, the mechanism of capture (i.e. H+ + M → H* + M+) and stripping (i.e. 
H + M → H+ + M* + e–) will be labelled as ‘10’ and ‘01’ respectively. 
• Underlying hypotheses 
As a mirror paragraph to the TRANSCAR kinetic modelling explained in § 1.3.1, 
it is not useless to examin once again the physical assumptions made, and extend 
them to the updated TRANS4 model. Indeed, the Boltzmann equation for the 
(H+/H, e–) can be simplified by a few hypotheses, regarding the dimensions and the 
geometry of the problem: 
a Plane parallel geometry: The atmosphere is stratified perpendicular to 
the geomagnetic field lines B, an assumption usually valid at high 
latitudes. The result is that we drop two spatial dimensions at the same 
time to end up with a single scalar s describing the altitude profile 
along B. 
a External forces, such as the macroscopic electric field’s e EM or the 
gravity force mg, are neglected. 
a The beam spreading effect is taken into account by a damping factor ε = 
0.75 computed by Jasperse & Basu (1982) and initially derived from the 
expressions given by Iglesias & Vondrak (1974). 
a The steady state is assumed for the fluxes, which means that when a 
particle is destroyed, another is created to replace its loss, or in other 
words, the same particle is absorbed and produced at each step, 
particularly useful in the case of charge-changing reaction 
(Lummerzheim and Lilensten, 1994). 
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a Continuous Slowing-down Approximation (CSDA): following the 
method already used for electron transport, Galand et al. (1997) 
introduced this well-verified assumption to deal with the collision 
operator, now reduced to precipitation sources (electrons, 
photoelectrons and protoelectrons33) and absorption/creation of the 
particles considered through collisions with the neutrals. 
For the moment, in the experimental reality, it is impossible to get the 
distribution function associated to an electron/proton precipitated flux. On the other 
hand, what we measure effectively by satellite is the incident particle fluxes (§ 6.1.5). 
We then need to get a proper observable to compare directly the model computations 
with these measured fluxes.  
The passage from the distribution function f(r, v, t) in cm–6 s3 to the observable 
suprathermal electron/proton fluxes Φ(s, E, μ) in cm–2 s–1 eV–1 sr–1 is a well-known 
technique used since the beginning of the 1980s (Stamnes & Rees, 1983). s 
represents here the space variable along B, E the energy of the particle considered, 
and μ the cosine of the pitch angle of the incoming particle. 
The variable change can be written in this case: 
f (r, v, t) = mv2 Φ(s, E, μ) (63) 
where the plane parallel geometry is applied (r → s and v → E, μ), together with 
the stationary assumption (Φ independent of t). 
• Expression of Boltzmann’s dissipative transport equation in Φ 
Following Galand et al. (1997, 1998), the coupled set of transport equations 
describing the degradation of a (H+,H) beam in the Earth’s ionosphere under the 
assumptions developed above, can then be written as: 
 
                                                  
33 i.e. electrons created by ionisation of neutrals by precipitating protons. 
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For protons noted P: 
μ  
∂ΦP(s, E, μ)
∂s  − 
1 – μ2
2B   
dB
ds   
∂ΦP(s, E, μ)
∂μ  – ∑
k
n k(s) ∑
α=ee,ei,ed
 
 ⌡⌠dμ' 
∂
∂E ( )Lαk,P (E, μ'→μ) ΦP(s, E, μ')   – ∑
k
 n k(s) ⌡⌠
 
 dμ' 
∂
∂E ( )L01k (E, μ'→μ) ΦH(s, E, μ')   
 (1) (1m) (2)  (3) 
= –∑
k
 n k(s) σ
T
k,P(E) ΦP(s, E, μ) +∑
k
n k(s) ∑
α=ee,ei,ed
 
 ⌡⌠
 
 dμ' ξ
α
k,P(E, μ'→μ) σαk,P(E) ΦP (s, E, μ')  + ∑
k
n k(s)⌡⌠
 
 dμ' ξ
01
k (E, μ'→μ) σ01k (E) ΦH(s, E, μ')      (64) 
 (4) (5) (6) 
 
For the mirror equation for the hydrogen atoms noted H: 
μ  
∂ΦH(s, E, μ)
∂s   – ∑
k
n k(s) ∑
α=ee,ei,ed
 
 ⌡⌠dμ' 
∂
∂E ( )Lαk,P (E, μ'→μ) ΦH(s, E, μ')   – ∑
k
n k(s)  ⌡⌠
 
 dμ' 
∂
∂E ( )L10k (E, μ'→μ) ΦP(s, E, μ')   
= – ∑
k
n k(s) σ
T
k,P(E) ΦH(s, E, μ) + ∑
k
n k(s) ∑
α=ee,ei,ed
 
 ⌡⌠
 
 dμ' ξ
α
k,P(E, μ'→μ) σαk,P(E) ΦH (s, E, μ')  + ∑
k
n k(s)⌡⌠
 
 dμ' ξ
10
k (E, μ'→ μ) σ10k (E) ΦP(s, E, μ')     (65) 
 
CHAPITRE 4 - 4.2 - THE BIRTH OF TRANS4: COUPLING PROTONS AND ELECTRONS, A MULTI-
COUPLED IONOSPHERIC MODEL 
-138- 
 
The first term (1) in equation (64) describes the evolution of the flux H+ along a 
magnetic line of force. The term (1m) relates to the magnetic mirroring depending on 
H+ fluxes and pitch angles θ such as μ = cos θ. Term (2) introduces the dissipative 
forces modelling the energy redistributions related to the α reactions encountered 
with the neutrals k (N2, O2 and O), which can be either excitation (ee), ionisation (ei) 
or elastic distribution scattering (ed). This term is integrated over all pitch angles μ′. 
The production term (3) represents the energy and angular redistributions of the 
hydrogen flux related to the charge-changing reaction H + M → H+ + M* + e– 
(stripping) where M is a neutral species. On the right-hand member, term (4) 
describes elastic collisions leading to the annihilation of H+. Terms (5) and (6) 
account for internal sources due to α processes (excitation, ionisation, elastic 
scattering) and charge-changing reactions. The same comments apply to equation 
(65) dedicated to hydrogen atoms by replacing H+ by H. The magnetic mirroring is 
not present as it does not affect atoms, while the charge-changing reaction is the 
capture process, that is H+ + M → H* + M+. 
The set of cross sections used for excitation and ionisation in the model are 
coming from Basu et al. (1987). The elastic cross sections for all neutral species are 
taken from Kozelov & Ivanov (1992), a formula valid for E > 100 eV and for N2 but 
extended to the other species for want of any more reliable data. 
4.2.2 Principles for an analytical solution (Galand et al., 1997) 
The analytical solution of Galand & Lilensten (1996) for the set of equations 
(64–65) lies in the discretization in energy and angle on a two-dimensional grid and 
then the integration for each altitude of the computed fluxes. 
The partial derivatives are first differentiated in energy and angle which 
transforms the complex set of equations into a much simpler matrix system, which 
takes the form of a linear first-order differential system: 
∂Φ
∂s   = A . Φ + B   (66) 
The unknown Φ represents the downward or upward fluxes of protons and H 
atoms on the energy grid and the half-angle grid. The large matrix A can be 
rearranged as a sparse34 square matrix of dimensions (nm, nm), where n is the 
number of energies and m the number of angles, taking the form: 
 
                                                  
34 A sparse matrix is a matrix that has relatively few non-zero elements. Therefore it can be 
sometimes convenient to characterize them as a list of non-zero indexes and associated elements. 
In French, sparse matrices are referred to as “matrices creuses”. 
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A = 
⎝⎜
⎜⎛
⎠⎟
⎟⎞
 0
 
O O
O O
0  
     (67) 
The matrix A has then a structure in diagonal and sub-diagonal energy blocks 
with each energy block having the dimension m. It expresses the energy degradation 
undergone by protons or H atoms through collisions with the ambient neutrals in the 
case of no angular redistributions (B = 0). The vector B couples downward and 
upward fluxes and is referred to as the forcing term: it explicitly depends on the 
corresponding upward (respectively downward) flux when searching the solution for 
the downward (respectively upward) flux. For each altitude level, the general 
solution can then be written as: 
Φ(s) = e(s-s0) A  ⎝⎛ ⎠⎞Φ s0 + A–1 . B  – A–1 . B   (68) 
The limit condition is that when computing the downward fluxes, Φs0 is taken as 
the value of flux at the upper level, and conversely when solving the upward fluxes, 
Φs0 is taken as the flux lower level value. 
The numerical method of resolution involves the computation of matrix 
exponentials, an issue that has been addressed for more than 20 years concerning 
differential linear systems35. Generally speaking, the exponential of a matrix is full 
even if the matrix itself is sparse. Sidje (1998) built an optimized mathematical 
algorithm which pertains to the resolution of matrix exponentials; more precisely it 
calculates the action of a large sparse matrix on an operand vector. In our case, 
matrices can have typically 1000×1000 elements (for 100 energy levels, 10 angles). 
In the end, the profiles of downward and upward (H+, H) fluxes can be 
determined. Several outputs can be then deduced, which will be explained further on 
in § 4.2.4, as they are closely related to the coupling procedure in TRANS4. A few 
mechanisms now need be described, which will ultimately pave the way for the 
modelling of hydrogen Balmer lines (§ 4.2.5).  
                                                  
35 Sparse matrices have been for instance used in equations governing the evolution and dynamics 
of populations, in harmonics issues in electromagnetism, or in evaluating performances in 
computer engineering. 
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4.2.3 The magnetic mirroring effect and collisional angular 
redistributions  
• Magnetic mirroring 
The mirroring effect (term 1m in equation [64]) is one of the predominant 
mechanisms in the effective trapping of particles in the outer ionosphere, populating 
a region called the Van Allen belts. It can arise when a longitudinal gradient appears 
in the magnetic field, and such is the case for the geomagnetic field when moving 
closer to the Earth (Fig. 4-2). 
When looking at the equations of motion of a charged particle (proton or 
electron) immersed in a magnetic field, one can find physical quantities that remain 
constant in time over the particle’s path. Such a constant of the motion is called an 
adiabatic invariant noted ℑ, which most general formulation follows Poincaré’s 
definition: 
ℑ = ⌡⌠
 
 O C (t)
  p dr    (69) 
where all the points on the closed curve C (t) in phase-space (momentum 
p = m v, r) move according to the equations of motion. 
The starting point of the mirroring effect is the convergence of magnetic field 
lines (div B = 0) due to a gradient in the magnetic field. It can be shown that the 
magnetic moment μmag, given by the expression: 
μmag = mv⊥22B  = I   (70) 
is an adiabatic invariant for the motion of a particle at a velocity v⊥ 
perpendicular to a magnetic field line, also called the first adiabatic invariant I.  
It tells that the more the magnetic field decreases, i.e. when a particle is moving 
away from Earth (point (1) on Fig. 4-2), the more v⊥ slackens up, which makes the 
Larmor gyroradius of the particles increase accordingly. 
A second invariant rules the longitudinal motion (second invariant J) and is 
defined by (Fig. 4-2, left): 
J = ⌡⌠
 
 O mv|| ds   (71) 
A third conservation law steps in to close the conditions, which is the energy 
conservation stating that: 
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Fig. 4-2 – Orbit of magnetically trapped particle in the geomagnetic 
field (right) and illustration of the three types of periodic motion in a 
magnetic field (left, after Fälthammar, 1999). When a charged particle 
intersects the geomagnetic field with a grazing pitch angle θ (1), it can 
penetrate deeply in the ionosphere. Spiralling about the B-field lines, 
the particle is then experiencing a stronger B value as it goes deeper in 
the ionosphere (2). At the so-called mirror point (in blue), it can be 
reflected from one hemisphere to another, until collisions in the lower 
dense ionosphere destroys this fragile equilibrium. On the right side, 
gyration (a), longitudinal (b) and azimuthal (c) drifts are sketched, 
each related to an adiabatic invariant (see text). 
E = 12 mv2 = 
1
2 m( )v⊥2 + v||2     (72) 
Combining equation (70) and equation (72), we can see that when B is 
increasing, v⊥ increases as well (1st invariant). Accordingly, owing to the energy 
conservation, v|| must decrease. At a certain location called the mirror point (point 
(2) on Fig. 4-2), v|| = 0, the particle cannot go further down into the ionosphere 
because all the longitudinal motion has been converted to gyration motion. If a 
collision occurs, the balance is broken and the particle has no other choice than to go 
up again along the line to the other hemisphere. The mirror point acts as if the 
particles were reflected from one hemisphere to the other, after being stopped by the 
convergence of magnetic field lines forming an impassable “bottleneck”. 
Electrons are going deeper into the ionosphere than protons for same pitch-
angles and initial energies: the mirroring mechanism is particularly effective for 
protons at altitudes above 250 km.  
In 1960, Northrop & Teller (1960) showed that a third flux invariant could be 
conserved concerning the azimuthal drift of the particles (Fig. 4-2, left). This 
invariant, noted K, states that the total magnetic flux Φm enclosed by a drift surface 
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(due to the precession of particles around the Earth) is constant during motion, 
modulating the motion of Van Allen belts, so that: 
K –~ e⌡⌠
 
 O Aϕ ds = e Φm   (73) 
where Aϕ is the magnetic vector potential36. Φm is only constant in the case 
where the magnetic field varies on time-scales much longer than the drift period, 
which is likely to be true when the magnetosphere is relatively quiescent, i.e. when 
there are no geomagnetic storms in progress. Indeed, the mean azimuthal drift 
period for energetic protons and electrons is of the order of an hour, which makes 
this invariant seldom verified in magnetospheric plasma. 
The mirroring effect is very much influenced by the angle at which the particle 
is penetrating the magnetic field lines. Some short considerations can help us put 
some constraints on the pitch-angle distribution, provided that v⊥= v sin θ. For 
downward fluxes, the corresponding pitch-angles are larger than π   ⁄2. The strongest 
magnetic field Bmax that the particle can penetrate into is given by the condition that 
θ = π   ⁄2 (the particle turns around): 
mv2 sin2θ
2B  = 
mv
2Bmax , i.e. Bmax = B/sin
2θ.     (74) 
Conversely, this means that if the magnetic mirror field has the maximum field 
strength, it can trap all particles having a pitch angle so that:  
θmin > sin–1 ( )Bmin/Bmax     (75) 
defining a so-called loss cone separating trapped from non-trapped particles. 
Particles which pitch-angle lies inside the loss cone will precipitate in the ionosphere 
and traverse the mirror point without seeing it. To get protons down in the 
ionosphere, we have then a compromise between a small enough pitch-angle to 
penetrate deep into the ionosphere and a big enough one to match the loss cone 
specifications. 
In a general form, the mirror effect acts higher in altitude where the mean free 
path l = 1∑k nk σTk(E)  for each particle is important enough. Below 300 km, the densities 
are higher and collisions play the major role in the redistribution of angles: the 
magnetic mirroring becomes negligible in front of other processes. Kozelov (1993) 
investigated with a Monte Carlo method the precipitation of monoenergetic isotropic 
                                                  
36 The azimuthal vector potential is defined as: pϕ = mvϕ + e Aϕ. 
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protons, spanning from 1 to 100 keV, and the variation of the pitch-angle of hydrogen 
atoms with regards to the geometry of the geomagnetic field. He concluded that the 
magnetic mirroring could be efficient at lower altitudes, and that field geometry 
mechanisms on the hydrogen atoms could have a significant influence on the upward 
flux.  
In the code, the magnetic mirroring term can be simplified assuming that B is 
the dipolar magnetic field: 
1
B 
dB
ds   = 
– 3 | sin δ |
R8+ z
    (76) 
where R8 is Earth’s radius and z the altitude in the ionosphere. δ is the dip 
angle, i.e. the angle between the magnetic field and the horizontal. It varies less than 
0.8° from 90 to 700 km in the auroral zone. 
As soon as 1974, Søraas (1974) showed up-flowing particles at altitudes where 
geometric effects and magnetic mirroring were thought to be negligible (< 200 km), 
which called for a new mechanism to be considered in the generation of low-altitude 
upward fluxes, namely angular redistribution of collisional origin. 
• A note on collisional angular redistributions 
At altitudes less than 200 km in Earth’s ionosphere, energy losses are performed 
mainly through ionisation and excitation. A lot of measurements are available on 
differential cross sections (Van Zyl et al. [1978], Newman et al. [1986], Gao et al. 
[1990]). They showed that angular redistributions occur in charge conservation as 
well as in charge-changing reactions while the phase function varies with the energy 
of the incident particle, angular redistributions becoming more important with 
decreasing energies. In a first approximation, following these results, we can assume 
that the angular redistribution is negligible above 1 keV. Thus, the angular 
redistributions are applied in the proton solver of TRANS4 below 1 keV while 
forward scattering is assumed above this threshold. 
The phase function is taken equal to the screened Rutherford formula for 
electrons (Stamnes, 1980). We assume a scattering angle of ϑ = μμ′ + 1 – μ′2 
1 – μ2  cos (ϕ –ϕ′), where μ and μ′are the cosine of the before- and after-collision 
pitch angles, ϕ and ϕ′ are azimuthal angles before and after collision. Then the phase 
function can be written: 
ξ(cos ϑ) = 4ε (1 + ε)(1 + 2ε – cos ϑ)2    (77) 
ε, called the ‘phase shift’, is an energy-dependent screening parameter, which 
value is assumed to be constant below 1 keV, with ε = 1 × 10–3 (Galand et al., 1998). 
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To study the effect of such a parameter ε, it is possible to increase the energy 
threshold under which angular redistributions are taken into account: this idea will 
be exploited in our discussion in § 6.2.1. Other parameterizations for the phase 
function can be chosen, namely Maxwellian distributions with an adjustable 
standard deviation σsd (comprised between 0 and 1), in order to illustrate specifically 
the impact of angular redistributions on the Balmer line spectra, regarding the 
deviation to the forward scattering approximation.  
• Beam spreading 
Beam spreading appears when charge-exchange collisions with atmospheric 
constituents create energetic neutral hydrogen atoms, resulting in a broadening of 
the initial relatively collimated beam of protons.  
Using probabilistic considerations, Johnstone (1972) and then Iglesias & 
Vondrak (1974) computed expressions for the atmospheric spreading on the flux and 
angular distribution of protons in a homogeneous auroral arc situated at an altitude 
of 300 km. The main assumption is that the horizontal spreading is determined by 
the length of atmosphere traversed by the first hydrogen atom created, or in other 
words the length of the first neutral ‘segment’ of the incident particle trajectory. 
They calculated the angular distribution of an initially isotropic proton beam and its 
conversion to an auroral arc of given width. 
As explained before, the beam spreading is taken into account in TRANS4 as a 
damping factor applied to the input (H+,H) fluxes following the recommendation of 
Jasperse & Basu (1982). For an auroral arc of infinite extent in the east-west 
direction and of width Δ in the north-south direction, they derived the sought 
correction factor. At first order we have:  
ε(E,μ) –~ 2π  ⌡⎮
⌠
0
 π/2
dϕ 
⎝⎜
⎛
⎠⎟
⎞1 – m
m – 1 + exp ( Δ2H cot θ  sec ϕ)
 .   (78) 
m ≡ σ10 (E)/σ
01
 (E), μ the cosine of the incoming proton pitch-angle θ and H the 
atmospheric scale height. The hydrogen atom travelled a certain distance before 
being stripped of its electron at Cartesian coordinates (x,y), with tan ϕ = x/y. For a 
latitudinal width of 200 km, and a scale height of 60 km at an altitude of 300 km, 
they found that ε = 0.75. This approach however underestimates the fluxes at higher 
altitudes (above 300 km), an issue which calls for improvements in the future in our 
code. 
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Recently, Jasperse (1997) made some inquiries about the spreading effect using 
matched asymptotic expansions37 and Fourier transforms to get approached 
analytical solutions for the Boltzmann kinetic equations. He concluded that the 
proton beam begins to spread significantly at altitudes between 280 and 400 km. His 
method can be an interesting starting point if we want to take into account 
rigorously the attenuation along the centre of the beam, though his solution is 
intrinsically bound to the way he solved the equations. Quantification of the 
spreading effect remains an important topic in the scientific community, both for 
Monte Carlo (Fang et al., 2004) and kinetic formalism investigations. 
4.2.4 Coupling electrons with protons 
The coupling of the two codes leading to the birth of a new enhanced model is 
detailed in this paragraph. 
Two main couplings between the proton transport and the electron code have 
been performed, one through the source function of the protoelectrons, expressed in 
cm–3 s–1 eV–1, the other through ionization rates, in cm–3 s–1 (Fig. 4-3). A lot of effort 
has been cast on the stability, the synchronicity and the optimization of TRANS4, 
which I will thoroughly develop later on in a dedicated paragraph (cf. Chapitre 5).  
The outputs of MSIS-90 thermospheric model as well as those of the IGRF 
geomagnetic field model are first transmitted to the proton part through the electron 
part. The protons are running on a specific adjustable altitude (100 altitude boxes), 
angle (typically 10 boxes) and energy grid (usually 200 energy boxes). 
In TRANSCAR, as explained earlier (§ 1.3.1), the Boltzmann equation for 
suprathermal electrons had the form: 
μ ∂Φe(z, E,μ)∂τ(z,E)  = – Φe(z, E,μ) + sf(z, E,μ) + g(Φe(z, E,μ))   (79) 
where g is a function of the electron suprathermal electron flux Φe gathering all 
internal processes and reactions. Φe is expressed in cm–2 s–1 eV–1 sr–1. The source 
function sf(z, E,μ) has the dimension of a flux and is related to photoelectrons, 
electron precipitation and in our case electrons created by proton precipitation, 
which I call ‘protoelectrons’. 
 
                                                  
37 Called in French développements asymptotiques raccordés. This perturbation method, first 
proposed by Van Dyke (1964) is used in many problems involving fluid mechanics and wave 
propagation. It is structured in boundary layers where upper differential orders cannot be 
neglected. Two expansion series must then be developed and matched, one inside and one outside 
this boundary layer where second-order terms are negligible.   
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We need then to compute this source function for the protoelectrons. The 
reactions to be considered here are the following: 
• H+  + neutral →  H+  + ion + ep– 
• H  + neutral →  H*  + ion + ep– 
• H  + neutral →  H+  + neutral* + ep– 
The proton part yields a volumic source function Sv for the protoelectrons 
created by (H+,H) ionizing fluxes, expressed in cm–3 s–1 eV–1 (Basu et al., 1993): 
Sv(z,Ee) =  ∑
j=P,H
 
 ∑
k
 
 nk(z) ⌡⌠
 
 dE′ σ
ion
k,j (E′) fa(E′,Ee) ⌡⌠
 
 dμ′ Φj(z,E′,μ′)  
 + ∑
k
 
 nk(z) ⌡⌠
 
 dE′ σ
01
k (E′) fb(E′,Ee) ⌡⌠
 
 dμ′ ΦH(z,E′,μ′)    (80) 
where the first term is due to ionisation processes with incoming mixed proton-
hydrogen fluxes, and the second term due to stripping reactions originating from the 
degradation of the hydrogen fluxes. E′ is the energy of the (H+,H) couple and Ee is the 
corresponding energy of the protoelectrons. The functions fa and fb are functions 
introduced by Basu et al. (1993) to characterize the differential cross sections 
pertaining to ionisation and stripping respectively. For 1 MeV incoming particles, 
fa(E′,Ee) → 1/E2. 
The final passage to a source function in cm–2 s–1 eV–1 sr–1 directly pluggable into 
the electron code is done by computing: 
sf(z,E,μ) = 14π  
Sv(z,E)
∑k  ∑αn k σαk + L(E)    (81) 
when assuming an isotropic distribution for the protoelectrons. 
A second output of the proton part that has to be directly related to the ion 
production rates in cm–3 s–1, which is straightforwardly computed so that: 
Pk(z) = 2π nk(z) ∑j=H+,H   ⌡⌠  dμ   ⌡⌠  σk,jion(E) Φj(z, E, μ) dE    (82) 
Finally, the total ion productions computed by TRANS4 are updated and include 
the effect of photoelectrons, secondary photoelectrons, electron precipitation and 
protoelectrons. 
The TRANS4 numerical code is dynamically coupled: it means that proton 
precipitation is influencing the electron productions and that in return, through the 
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heating rates and ionization rates given to the fluid part, electron densities and 
temperatures modify the inputs of the model in a dynamical way (Fig. 4-3). It is not 
just stationary codes put together in a row, but a true coupling which evolves to a 
global equilibrium, through densities and temperatures. 
 
Fig. 4-3 – TRANS4 numerical code: protons and electron kinetic 
transport are coupled through the protoelectron source function and 
ion productions, while the neutral atmosphere is transmitted to the 
kinetic part through the electron part.  
One of the capabilities of the proton part is to include angular redistributions of 
magnetic and collisional origin, which are at the origin of the red-shifted component 
of the spectral Balmer lines. The ambition from the modelling is now to get the 
emission Balmer line profiles in order to compare directly with the spectrometric 
data. 
4.2.5 Computing the hydrogen emission line zenith profiles 
Very tritely, the Hα and Hβ lines belonging to the Balmer series are emitted 
when a hydrogen atom relaxes from an excited upper level to a lower metastable 
level. The emitted wavelengths λ0α for Hα corresponds to the transition 
(n = 3 → n = 2) and equals 656.28 nm, while for Hβ, λ0β equals 486.14 nm for the level 
transition (4 → 2). 
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To compute the magnetic zenith Doppler profiles of any of these emissions, we 
need to transform by a change of variable the (H+,H) fluxes yielded by TRANS4 from 
the previous computations. As we saw it, particle fluxes Φi(s, E, μ) are discretized 
over altitude ranges s, energies E and cosines of pitch angle μ. The Hα,β emission 
rates are simply expressed as: 
ηem(s, E, μ) = 2π∑
k
 
 ∑i=H+,H   nk(s) σk,iem(E) Φi(s, E, μ)    (83) 
with σk,iem  the cross sections for the emission of Hα or Hβ after a hydrogen atom 
was excited by a collision between a species i (either H or H+) with a neutral species 
k. The emission cross sections for collisions of protons and hydrogen with N2 and O2 
are taken from Van Zyl & Neumann (1980) for low-energy distributions (0.03–3 keV), 
while at higher energies, we took the data of Yousif et al. (1986). Following 
Strickland et al. (1993), we assume that the emission cross sections for collisions 
with O are 0.7 of the corresponding O2 cross sections. What we want to obtain in the 
end is the expression of the volume emission rate, a function of s, the altitude range 
along the field, of λ, the wavelength of the energetic neutralized protons, and of v⊥, 
the velocity perpendicular to the magnetic field. We will note this output η emvol (s,λ, v⊥) 
having units cm–3 s–1 nm–1 (cm/s)–1. We can then integrate over all dv⊥ to produce the 
integrated Doppler zenith profile of the hydrogen line, expressed in cm–3 s–1 nm–1: 
W (s,λ)= ⌡⌠
 
 η
em
vol
 (s,λ, v⊥) dv⊥    (84) 
The norm of the velocity of the incoming hydrogen particles is v = 2E m  .  
It can be decomposed into a velocity parallel to the magnetic field zenith 
v|| = μ v, and a perpendicular velocity v⊥= 1 – μ2  v. The Doppler shift formula 
becomes then: 
λ = λ0 ⎝⎛ ⎠⎞1 – 
v||
c  
–1
 = λ0 ⎝⎜
⎛
⎠⎟
⎞1 – μc 
2E
m  
–1
   (85) 
 
The differentiation of v//, v⊥ and λ yields the condign change of variables: 
CHAPITRE 4 - 4.2 - THE BIRTH OF TRANS4: COUPLING PROTONS AND ELECTRONS, A MULTI-
COUPLED IONOSPHERIC MODEL 
-149- 
 
⎭⎪
⎬⎪
⎫dE = mv dv
dv⊥ = 1 – μ2 dv – μ v1 – μ2 dμ  
dv|| = μ dv + v dμ
dλ = λ0c  ⎝⎛ ⎠⎞1 – 
v|| 
c  
–2
 dv||
    (86) 
Then, when developing the Jacobian operator for the change of variables, we 
obtain: 
dv⊥ dv|| = 
v
1 – μ2 dv dμ.   (87) 
In the end, by combining the expressions (86), we can compute the volumic 
emission rate, expressed in cm–3 s–1 nm–1 (cm/s)–1 by: 
ηemvol (s, λ, v⊥) = 
mc
λ0  ⎝⎛ ⎠⎞1 – 
v||
c  
2
 v⊥
v||2 + v⊥2 
 ηem(s, E, μ)    (88) 
The numerical resolution is based on the rearrangement of increasing 
wavelengths in n m/N groups of dimension N, where n is the number of levels for the 
energy grid and m that of the angle grid. N is here an adjustable number, chosen to 
be typically 100 in order to get a smooth Doppler profile.  
This rearrangement is necessary because to each λ are corresponding many 
(si, Ej) couples that need to be sorted out in increasing values. Moreover, at a given 
pitch-angle, the Doppler shift λ – λ0 appears to be decreasing with energies. When 
π   ⁄2 ≤ θ ≤ π, the shifted wavelength becomes less than λ0, which corresponds to 
upward fluxes. All in all, we can compute the Doppler profiles for the two hydrogen 
Balmer lines Hα and Hβ. 
These theoretical developments had among others one specific aim, i.e. to 
compare with ground-based optical measurements. My stay in Svalbard and in Oslo 
during the winter 2004-2006, under the supervision of Prof. Jøran Moen from the 
University of Oslo, allowed me to get to know the experimental point of view in 
terms of calibration and observational sampling, and to optimize the comparison 
with the TRANS4 model. 
Before exploring these issues, we need to test the model and validate it 
regarding stability and energy conservation. That is what the following paragraph 
now proposes to address. 
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Ce chapitre s’est attaché à replacer l’étude des précipitations de protons dans le 
contexte historique et celui de la recherche actuellement menée, avec le couplage final 
des codes de transport d’électrons et de protons.  
Un aperçu historique des différents modèles physiques utilisés est donné dans un 
premier paragraphe (§ 4.1).  
La deuxième partie de ce chapitre (§ 4.2) propose d’expliquer la naissance du code 
de modélisation TRANS4, ainsi que le couplage dynamique du modèle TRANSCAR 
avec le modèle de transport des protons de Galand et al. (1997). Après avoir explicité 
les hypothèses inhérentes à la modélisation, nous posons les équations couplées 
régissant le transport de (H+,H) dans l’ionosphère (§ 4.2.1) ; elles sont ensuite 
détaillées membre par membre. Le principe de la résolution analytique de ces 
équations, basé sur le calcul d’une exponentielle de matrice creuse de grande taille, 
est brièvement expliqué dans la suite. Le paragraphe 4.2.3 se focalise quant à lui sur 
le problème des redistributions angulaires d’origine magnétique (miroir magnétique) 
et collisionnelle. Dans ce dernier cas, nous avons inclus dans le modèle la fonction de 
redistribution angulaire de Rutherford. L’effet d’étalement du faisceau incident de 
protons qui dépend de l’altitude, et la difficulté de sa modélisation dans TRANS4 
sont par ailleurs soulignés.  
L’avant-dernier paragraphe aborde le couplage dynamique proprement dit entre 
codes de transport d’électrons et code de transport de protons, via la fonction source 
des protoélectrons et les productions ioniques. Enfin, suivant la procédure de Galand 
et Lilensten (1996), nous décrivons en détail la modélisation physique des raies 
Balmer de l’hydrogène qui constituent la signature des précipitations de protons : les 
profils de raies Hα et Hβ sont une des principales sorties du modèle et sont 
directement comparables aux données des spectrophotomètres. 
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There are several time steps in TRANS4. 
The first one is involved in the derivative equation solved in the fluid part for 
the ion densities. It is typically of the order of 1 s to insure the stabilization. 
However it can be reduced in certain conditions. As an example, when the sun sets 
and in the case of very low energy precipitation, we usually go down to only about 
1 ms.  
The second time step represents the periodicity between two calls to the electron 
kinetic transport. Indeed, in quiet solar conditions and specifically during daytime, 
the electron production is highly stationary over roughly 5 minutes. It is therefore 
useless – and even time-consuming – to call the kinetic e¯ transport code every 
second: of course, in case of very hectic external conditions and provided we can feed 
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the code with highly changing EUV or precipitation fluxes, this second time step 
must be reduced. 
Similarly, the third time step corresponds to the time between two calls to the 
(H+,H) kinetic transport code. It may seem natural to have the same periodicity for 
calling the proton code and the electron code. However, here again, this depends 
mostly on the stationarity of the initial ionospheric conditions and on our ability to 
model fast external variations. 
Therefore we face 3 time steps, timestep – fluid (Δtf), timestep – electron (Δte) 
and timestep – proton (Δtp). 
5.1 Acceleration of the code 
TRANS4 reaches a balance within 1% of an original 3000-step run after 2000 
time steps. From this point on, the conditions for the time steps covered are Δte = 1 s, 
Δtf = 1 s, while Δtp = 1 to 100 s depending on the acceleration procedure. With the 3 
typical parameters totally synchronized at 1 s, it takes 2400 minutes on the IBM 
Power3-II computer carlo available at the SSCI pool at Grenoble Observatory, i.e. 
about 40 hours. It is consequently necessary to accelerate the code if we want in the 
future to build a space weather tool, which can assimilate real data and run in real 
time. 
A few more points need to be clarified. As we are dealing with relative 
tendencies and influence of factors, we do not need a dramatic accuracy and so we 
chose for the following tests to use a 1000-step scheme which gives results less than 
10% from the reference. If a greater accuracy is required, a 2000-step scheme should 
be adopted, twice as long however as a 1000-step run. 
The energy grid for the proton transport is chosen to be divided into 50 boxes, 
the altitude grid in 100 boxes and the angle grid in 8 boxes which makes it optimized 
in terms of time consumption for future test-runs. The number of energy boxes is a 
critical parameter for the accuracy of the computation, its speed and, we shall see 
later on, for its validity. 
The time steps chosen mean that the densities, temperatures and velocities 
evolve as fast as the electron and ion productions. The justification of the proton time 
step’s value Δtp will be addressed in the next paragraph. 
Compared to the independent original proton code, the simple fact of using 
subroutines linked together by common variables passed in arguments accelerated 
the code by a factor 5 on average. This trick is just a programming trick; we can after 
that work on the physics itself. 
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Several means of accelerating the coupled electron/proton transport code are 
thus considered in the following paragraphs and will be studied in light of density 
variations. 
5.1.1 Temporization of the protons 
The first and most evident means of accelerating our program is the 
“temporized” computation of the proton transport, which is obviously the part in the 
complete code the most demanding in terms of computation time.  
We know that the neutral densities in the atmosphere do not change very much 
over say a 30-minute period for quiet solar conditions. The coupling of the codes is, 
as explained earlier, done through these neutral densities given as inputs to the 
proton part. The approximation will therefore be satisfying if the proton code is 
called less than before while keeping the proton outputs (source function and 
productions transmitted to the electron part) the same over a certain period. We 
choose 100 seconds for a first run, which is a good compromise between accuracy and 
computation time. Instead of calling the proton part every time we compute the 
suprathermal transport of the protoelectrons, we run it every 100 seconds, as we 
keep in between the same energy injection and productions in the fluid part. 
The errors remain in very satisfactory limits (Fig. 5-1, solid line) and the results 
differ only by a few percent at very low altitudes (100 – 120 km), and even less at 
higher altitudes (< 0.01 % for z > 200 km). 
 
Fig. 5-1 – Differences in % between before and after acceleration for 
the electron densities computed by the model. The solid line shows the 
results for a time step for the proton part of 100 s, the dash-dotted line 
for 300 s. 
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Fig. 5-2 – Mean flux difference Δ −F between two computed fluxes (in 
cm-2 s-1 eV-1 sr-1) over 150 up/down cycles. The dashed line is for the 
code without optimization, the solid line takes into account the memory 
of the upward flux from one TRANS4 iteration to another. 
The gain of time can be dramatic in certain conditions: if we recalculate the 
source function and the productions every 100 s, from a mere 1170 minutes for 1000 
steps when the proton and electron evolutions are totally synchronised, we go down 
to 150 minutes, i.e. an increase of a factor 8 in speed. 
If the frequency of the call to the proton part is smaller, i.e. the time step is 300 s 
(Fig. 5-1, dash-dotted line), the differences are more important on average but still 
satisfactory as they do not exceed 0.1 % over 150 km. Conversely at lower altitudes, 
differences climb up to 30%, which makes it too difficult to represent accurately the 
densities. The execution time gained is ridiculous, and comparable in magnitude to 
the 100 s time-step. 
A time step of 100 s therefore seems reasonable both in term of execution time 
and accuracy in case of stable conditions (i.e. no magnetic activity and stationary 
precipitation over this characteristic time). 
5.1.2 Convergence criteria for the solving scheme 
A second way of improving the running speed is to work on the convergence 
criteria for the resolution of upward/downward (H+/H) fluxes. 
At the first call of the proton code, the boundary condition is such as the 
downward flux at the top of the ionosphere Φ ∞↓0 is a pure beam of protons H+ coming 
down into the ionosphere, while the upward (H+/H) flux Φ↑0 is set to zero. One cycle 
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is composed of two parts: we first go down the ionosphere computing the downward 
flux Φ↓1 and then, when the albedo equals 1, every flux being reflected upwards, we 
compute the corresponding upward flux Φ↑1 with the downward condition pertaining 
to Φ↓1. The second cycle takes into account this upward flux Φ↑1 as a condition for the 
computation of Φ↓2. And so on…  
Through the succession of cycles of up/down flux computation (usually between 4 
and 10, typically 8), we manage to find a so-called equilibrium. The convergence is 
obtained when the difference between two computed up/down fluxes reaches a 
certain value (in fact a range of values) between two contiguous up/down cycles.  
The method no longer keeps the memory of the upward flux computed by these 
up/down cycles as we call the proton code a second time when the atmosphere has 
evolved through TRANS4. It means that the dynamical relationship between two 
runs is not completely maintained through a TRANS4 run involving several calls or 
iterations to the proton part. A remedy is to keep in memory the upward fluxes Φ↑8 
computed by a first call and then to plug it back as the boundary condition Φ 2↑0 = Φ 1↑8 
for the second TRANS4 iteration. 
Over 150 cycles, the point is to find when this ‘equilibrium’ occurs. 
In Fig. 5-2, we have plotted the mean difference Δ −Φ between two fluxes for two 
different runs: the dashed line corresponds to the proton code running solely over 
150 cycles without the optimization described above, the solid line includes the effect 
of the memory of the upward flux in the final computation. We can see that the 
differences stabilize around (1800±200) flux units for both of them, with the memory-
flux solid line lying on average below the dashed line. What interests us is actually 
the pace at which it achieves this limit, that is the number of cycles needed to reach 
the stabilization. However, this limit is not very obvious, though the main effect of 
this memory flux tends to make the oscillations smoother and lower in amplitude. 
Generally speaking the main value seems to be lowered down a bit in the memory-
kept case (from 8 cycles to around 5-6), allowing an improvement on the cycle 
criterion of a factor ×1.25 to ×1.5 at the most. Thus we have gained at least 25% in 
computation speed. 
5.1.3 Update of the mathematical routines 
A last improvement has been made which is to update the mathematical scheme 
used to solve the sparse-matrix exponential problem from its original version (1996) 
to a newer optimized version (1998). 
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Fig. 5-3 – Relative differences expressed in % experienced in the 
electron densities computed by the model between the old and the 
updated routine of Sidje (1996 – 1998). The differences are significant 
at lower altitudes below. 
 
Fig. 5-4 – Mean flux difference Δ −F between two computed fluxes (in 
cm-2 s-1 eV-1 sr-1) over 150 up/down cycles for the updated algorithm of 
Sidje (1998).  
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The convergence is then reached dramatically earlier, and after two cycles, the 
difference between two fluxes is less than 0.1 %, which makes it also faster than the 
former solving algorithm. The differences experienced in the electron densities show 
that at low altitudes and up to the density peak, the differences are quite high 
reaching 25% at 105 km, stabilizing at around 10% around the peak: in the updated 
scheme, densities are overestimated between 100 and 150 km in comparison to the 
older version, while the electron density peak is shifted downwards from 130 km to 
126 km. Higher up in the ionosphere (200 – 800 km), the differences are barely 
perceptible, keeping under the 0.01% all the way up. These results are shown in Fig. 
5-3. 
A test has been performed on the stability of the new algorithm over 150 cycles 
for the difference between two fluxes, as shown in Fig. 5-4. We can see that the 
balance is reached extremely early (already at the second cycle) and that this 
equilibrium is also very steady over 150 cycles. The new algorithm seems then to be 
accurate and robust. 
Though the convergence is reached in terms of number of cycle before the older 
version, the computation itself is slower, so that all in all, the gain in speed is not 
significant for the change of version for the algorithm. 
Of all these steps and tests, we shall draw some important conclusions on the 
handling of the complete code. We keep hereinafter the older version of the routine 
for reasons of consistency with the results of Galand & Lilensten (1996) and to 
accelerate better the code concerning the memory criterion. Together with the 
temporization in case of a quiet geomagnetic activity and the parameter coupling, we 
are able to accelerate the code by a factor 50. 
So that the equilibrium of the entire code is reached whatever subroutine or 
energy grid is chosen, and instead of the 1000-step scheme taken for the tests above, 
we will take a 2000-step scheme for TRANS4, which takes approximately 
350 minutes (~ 6 hours). 
The acceleration part managed to give us a numerically reliable code. But how 
far can we trust the physical results we get from it? The validation of our model is 
the next step to be fulfilled. In the Boltzmann formalism, the momentum equations 
can lead to a physical way to check the model’s validity.  
In the upcoming paragraph, we will discuss the energetic issues. 
5.2 Validation 
The energy conservation lies at the heart of the consistency of any transport 
code. The energy flux injected at the top of the ionosphere Q0 must be equal to the 
energy flux deposited into each ionospheric layer through all of the excitation, 
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ionisation and charge changing processes encountered, labelled Qd, plus the outgoing 
energy flux at the top of the ionosphere Qup in case of angular redistributions: 
Q0 = Qd + Qup (89) 
where Q0, Qd and Qup are expressed in eV cm–2 s–1. 
The expressions of these energy fluxes differ slightly whether one considers the 
proton energy conservation (proton fluxes are then involved) and the electron energy 
conservation (three sources have to be taken into account for the suprathermal 
electron fluxes). 
The accuracy of the energy conservation is simply given by β = Q0 – Qup – Qd Q0  . The 
energy conservation was verified for the protons solely, then for the electrons. 
More fundamentally, the conservation we are talking about is not only a matter 
of algorithm reaching it numerical equilibrium. The energy conservation is indeed 
the physical corollary of the invariance of any physical law undergoing a translation 
of time, one of Physics’ basic principles: in other words, the laws of physics stay 
unchanged across time, which puts a very strong constraint on any modelling effort. 
If we want to model the physics –the reality– underlying proton and electron 
precipitation, we have to validate the approach through energy conservation.  
5.2.1 Energy conservation for the proton part 
Q0 and Qup in equation (89) can be rewritten in this case as the integral of the 
energy proton and hydrogen fluxes at the top of the ionosphere over angles and 
energies: 
Q0 = ⌡⌠
 
 ⌡⌠
 
 ( Φ↓H+(∞, μ, E) + Φ↓H(∞, μ, E) ) dμ EdE  (90) 
Qup = ⌡⌠
 
 ⌡⌠
 
 ( Φ↑H+(∞, μ, E) + Φ↑H(∞, μ, E) ) dμ EdE  (91) 
The deposition processes due to excitation, ionisation and charge-exchange 
reactions between energetic particles j = (H+, H) and the neutrals k are computed by: 
Qd =2π⌡⌠
 
 dz ∑
k
 
 nk(z) ⌡⌠Emin
Emax 
 dE ⌡⌠
 
 ⌡⌠
 
 dμ dμ′ ∑
j=H+,H
 
 L
j
k (E,μ′→μ) Φj(z, μ, E)  (92) 
where Ljk  = ∑prW pr k,j(E) σ pr k,j(E) is the total loss function, in eV cm2, for the 
reaction between a neutral species k and the energetic species j (either a proton or a 
hydrogen atom), systematized by the cross section σ pr k,j(E) in cm2 and the energy loss 
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W pr k,j(E) for a process pr (ionisation, excitation, elastic collision and charge exchange 
reactions) with a neutral k. 
A few tests have been performed for the proton part using different energy and 
angle grids. 
• Influence of the energy and angle grid 
The grid is chosen to contain 100 boxes and in this configuration, the energy 
conservation spans from 0.3 to 8.6% for a series of runs with Maxwellian 
distributions of average energy lying between 1 keV and 30 keV. When we go down to 
50 energy boxes, the conservation is poorly achieved, reaching on average 30%. The 
angle grid has a much smoother impact, which does not affect significantly the 
precision of the results. 8 angles is a good choice in terms of accuracy and execution 
speed. 
5.2.2 Energy conservation for the electron kinetic part 
In this part, the energy conservation is checked for the electron code including 
photoelectrons and precipitated electrons, updated by the contribution of the 
protoelectrons through the source function and the ion productions. 
In this case, the three members of the equation can be rewritten as: 
Q0 = ⌡⌠Emin
Emax 
 E dE ⌡⌠
 
 dμ ∑knk(z) σk(E) sf(z, μ, E)   (93) 
which corresponds to the first energy momentum of the source function sf (which 
has here a dimension of a flux, i.e. cm–2 s–1 eV–1 sr–1) associated either to the 
photoelectrons or the protoelectrons. For the electron precipitation, Q0 is 
straightforwardly computed by taking the integral over energies and angles of the 
incoming flux at the top of the ionosphere. 
Emin and Emax have to be determined by a thorough investigation of the energy 
conservation on the boundaries of the energy and altitude grids. The boundaries are 
then chosen to discard the two lower energies as well as the two lower and higher 
altitudes — because of the derivatives taken at the boundaries in the distribution 
equation — which improves greatly the conservation for the protoelectron and 
precipitating electron sources. 
Qd =  ⌡⌠
 
 ⌡⌠Emin
Emax 
 dz dE ne– (z) L(E) ⌡⌠
 
 dμ Φ(z, μ, E) 
+ ⌡⌠
 
 ⌡⌠Emin
Emax 
 dz dE ∑
k
 
 ∑
pr
 
 nk(z) σ
pr
k  (E) E
pr
th⌡⌠
 
 dμ Φ(z, μ, E)  (94) 
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The first member represents the heating by thermal and fast electrons 
represented by the loss function (or stopping power) L(E), while the second 
corresponds to the degradation in the ionosphere of the input energy flux through all 
excitation and ionisation processes pr, with an energy threshold E thpr . Φ(z, μ, E) is the 
computed degraded flux for a given altitude, energy and angle triptych, after the 
kinetic transport has been completed. Remains to be expressed the energy escaping 
the ionosphere, i.e. the upward energy flow, which is simply the integral of the 
upward flux over energies and angles: 
Qup = ⌡⌠Emin
Emax 
 E dE ⌡⌠
 
 dμ Φ↑(∞, μ, E) (95) 
where Φ↑(∞, μ, E) is the electron upward flux at the top of the ionosphere. 
• Energy and altitude grid for the electron part 
The altitude grid was chosen to include 55 points spanning from 90 km to 
780 km, which has given very stable results over a great number of runs.  
By contrast, and as much as for the proton code, the choice of the energy grid 
for the degradation cross sections is a crucial point. Indeed, the stability and the real 
accuracy of the final results directly depend on its choice. We have found that the 
best choice for our present tests was 60 boxes, spanning from 0.5 eV to 10 keV.  
Six cases have been studied for the energy conservation, corresponding to the 
contribution of photoelectrons, protoelectrons and electron precipitation combined 
together or not. The final results in terms of electron and neutral densities are very 
sensitive to the initial conditions of the run of TRANS4, i.e. the input file must be 
chosen carefully. An input file, loaded into the file DATCAR, contains a particular 
run’s output result given at equilibrium such as neutral densities, ion densities and 
temperatures which are necessary for TRANS4 to begin the computations. 
On average, the energy conservation is observed within 1 to 7% for the electron 
precipitation for Maxwellians centred on E0 = 1 to 20 keV.  
For the protoelectron contribution only, the absolute percentage reaches values 
between 3 and 60%, over a series of runs involving Maxwellian distributions with a 
mean energy between 2 keV and 30 keV. Generally speaking, the more the 
Maxwellian is centred at high energy, the better the energy conservation. In the 
accelerated code context, we must note that the computation of the energy 
conservation drifts away between each call to the proton part. Indeed, the source 
function stays the same over a 100 s, but the neutral densities at the origin of its 
original computation can change significantly so that the agreement between the two 
is changed. We see a systematic decrease in β until it reaches the 100th TRANS4 
iteration (see Table 1). When the overall code has reached its equilibrium, the energy 
conservation is observed at less than 10% whatever the energy. 
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Table 1 – Energy conservation for different input proton distributions 
with mean energy E0. A negative sign in β means that some input 
energy has not been degraded into the ionosphere. 
Mean energy 
of the proton 
Maxwellian 
E0 
β 
1st iteration 
β 
50th iteration 
β 
100th 
iteration 
Trans4 at 
Equilibrium 
2 keV 129% 59.5% 57.2% ~ 7% 
5 keV 103% 24.6% 22.8% ~ 5% 
10 keV 70% 5.5% 3.6% ~ 1% 
15 keV 56% -3.8% -5.3% ~ -2% 
20 keV 47% -7.7% -9.0 ~ -3% 
 
When taking as inputs the contribution of protoelectrons and precipitating 
electrons at the same time, the energy conservation is well handled, and β reaches 
values down to 8% on average, decreasing slowly as the numerical convergence 
builds up.  
In all cases, the more we reach a balance in the overall densities, the better the 
energy conservations. 
5.2.3 Energy loss per electron-ion pair 
The average energy loss per electron-ion pair We, expressed in eV/pair, 
represents the energy expended in the creation of an electron/ion pair. We can write: 
We = 
Einput
# e–/ion pairs = 
Qd
⌡⌠
 
 ∑k Pk(z) dz
 = Q0 – Qup
⌡⌠
 
 ∑k Pk(z) dz
  (96) 
It can be computed either by using the degraded energy flux or the expression of 
the input energy flux minus the output flux. In the case of precipitating electrons 
and protons, Khare (1970), Edgar (1973), later backed up by Kozelov and Ivanov 
(1994), showed that the average energy loss for N2 should be around 37 eV. We found 
here that the energy loss per electron-ion pair remains at (38.5 ± 1.5) eV when 
electron precipitation is taken into account. 
Concerning the proton part, the energy conservation is very well maintained 
over the different input spectra. Galand (1996) showed that for a grid angle of 200 
steps, it should be less than 3%: here, for a better compromise between accuracy and 
execution speed, 100 boxes for the proton energy grid is shown to be enough. The 
energy conservation is in this latter case of the order of 5% on average, which is 
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enough when considering that the accuracy for the electron part’s energy 
conservation is typically around 6-7%. 
This study showed us how the continuous loss approximation is difficult to 
handle especially at low energies where the frictions are prominent. The energy 
conservation is not so well verified by the protoelectron contribution, depending on 
the distribution but reaches 3% for typical high-energy spectra. What is crucial is the 
overall equilibrium TRANS4 has managed to reach, in which case the energies are 
very homogeneous over all types of energy spectra. 
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Deux types d’études préliminaires à la comparaison aux données ont été effectués 
pour le modèle TRANS4 dans ce chapitre. Chacune a fait l’objet d’un paragraphe 
séparé.  
La première étude est numérique et concerne l’accélération et la stabilisation du 
code électrons/protons. Nous montrons que de manière générale, le calcul des 
précipitations de protons ralentit considérablement TRANS4. Deux stratégies 
d’accélération sont adoptées : 
– une accélération numérique d’abord, à travers l’optimisation des routines de 
calcul, et le passage par paramètre des variables calculées dans TRANS4.  
– une accélération liée à la physique de l’ionosphère ensuite. Plusieurs axes sont ici 
choisis : la temporisation du calcul des protons correspondant à sa synchronisation 
avec le calcul des électrons, et une modification du critère de convergence sur les flux 
remontants/descendants, qui permet de prendre en compte comme condition initiale 
les flux remontants calculés par TRANS4 au pas temporel précédent. 
Toutes stratégies confondues, nous gagnons ainsi un facteur 40 pour le temps 
d’exécution effectif de TRANS4, ce qui permet de rendre complètement opérationnel le 
couplage des deux codes de transport cinétique.  
La deuxième étude concerne le critère physique de la conservation de l’énergie qui 
nous a permis de valider TRANS4. La conservation de l’énergie pour la partie 
protons est observée à moins de 8% quelle que soit la distribution initiale du flux de 
protons. La partie électrons obtient des valeurs similaires (de 1 à 7%) lorsque seules 
les précipitations électroniques sont prises en compte. L’ajout de la contribution des 
protoélectrons dégrade de manière importante la conservation de l’énergie, qui monte 
alors jusqu’à 50% pour des flux de basse énergie à la 100e itération. Il est alors 
indispensable de faire tourner TRANS4 à l’équilibre des concentrations, notamment 
électronique et neutre, pour obtenir une conservation satisafaisante de l’énergie. Dans 
ce dernier cas, les conservations atteignent en moyenne 4% et nous retombons sur les 
valeurs trouvées pour les précipitations électroniques seules. Un dernier point à 
compléter est le calcul de l’énergie perdue dans la création d’une paire électron/ion. 
Nous obtenons ici pour la partie protons ainsi que pour la partie électrons des 
résultats proches des valeurs mesurées en laboratoire.  
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Chapitre 6 
Study of the event 22-01-2004:  
a coordinated ground-based/satellite 
comparison 
A capital mistake is to theorize before one has data. 
Sir Arthur Conan Doyle, The adventures of Sherlock Holmes. 
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The TRANS4 code was described in detail in chapters 4 and 5. Now is the time 
of the confrontation of our model with real physical data.  
Finding a coordinated ground-based/satellite event is always a difficult problem, 
in terms of data availability and quality and in terms of accuracy of the actual 
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coordination. What we want to achieve is to compare the (e–,H+) model TRANS4 to a 
real proto-electron event. What we need for that is particle fluxes recorded at the top 
of the ionosphere and electron density profiles together with Doppler spectra 
measured from the ground.  
Prof. Jøran Moen and the team in Oslo and Svalbard (Drs. Dag Lorentzen and 
Kjellmar Oksavik) have been precisely working on such an event, which had the 
advantage of having a international rocket campaign going on in Svalbard, the 
SERSIO rocket campaign38. The EISCAT Svalbard Radar and a set of spectrometers 
in Longyearbyen (Adventdalen) and Ny-Ålesund (west of Longyearbyen) were then 
ready to run and prepared for the rocket launch, which was incidentally chosen to be 
in coordination with the DMSP-F13 spacecraft and the NOAA15 and NOAA16 
satellites.  
The detailed description of this event in a physical and a geomagnetic point of 
view is proposed in § 6.1. Data processing for both DMSP and spectrometric 
measurements is explained and performed. Then it will be time to compare the 
protoelectron outputs of the model with the data, which will be the aim of § 6.2.  
6.1 Geophysical description of the event and data 
processing 
6.1.1 Geographic overview 
The event chosen as a case study occurred on the 22nd of January 2004 within 
half an hour about 08:45 UT at Svalbard, Norway. Svalbard is situated in the cusp at 
78° of geographic latitude, 16° of longitude: apart from being the northernmost 
inhabited place in the world, it is the perfect region to study direct precipitation of 
solar-wind particles, as the magnetic field lines have the property to be open to the 
magnetospheric mantle. In geophysical terms, this region is called the polar cusp. On 
the other hand, as the night is permanent at this time of the year (the polar night), 
spectrometers can routinely observe the usual auroral lines (red and green oxygen 
lines) as well as the hydrogen Balmer lines, the well-known signatures of proton 
precipitation in the ionosphere. For the day considered here however, the sky was 
partially veiled by high-altitude clouds, which decreased the overall quality of the 
spectra obtained in terms of intensity and dispersion. 
                                                  
38 The Svalbard EISCAT Rocket Study of Ion Outflows is an experiment contributed by Dartmouth 
College, Cornell University, Universities of Oslo and Svalbard (UNIS), Nagoya University and 
University of Leicester (http://www.dartmouth.edu/~aurora/sersio.html). The rocket campaign’s 
goal was to get an insight of the mechanism creating the drift at the origin of ion up/outflows in the 
dayside cusp-cleft region. SERSIO was launched January 22, 2004 at 08:57 UT from Ny-Ålesund, 
Svalbard. 
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6.1.2 Solar and geophysical conditions 
Day 22 was one of the most active days in January 2004. Though the solar 
activity was already well advanced in the decreasing part of its eleven-year cycle 
after the peaks in 2000-2001, the geophysical conditions were rated from active to 
very active at middle and high latitudes on Earth. Two C-class CMEs, hurled into 
space near sunspot 540 and oriented in the Earth’s direction, were observed by 
SOHO in less than 48 hours prior to the measurements: a stream of fast solar-wind 
energetic particles (~ 700 km s–1) then unleashed a geomagnetic substorm which 
began to develop at 01:30 UT on 22-01-2004 (strong Bz > 0 of ~ 20 nT). 
In front of the Earth’s bowshock, between 00:00 UT and 10:00 UT, the ACE 
spacecraft (http://www.srl.caltech.edu/ACE/ASC/view_browse_data.html, Chiu et al. 
[1998]), orbiting about the L1 libration point in the solar-wind upstream of the 
Earth, showed interplanetary magnetic field conditions typical of lobe reconnection 
configurations, with Bz mostly positive and strong By < 0, which lasted for the entire 
period considered here.  
We can see that the CME reached ACE’s orbit at around 01:00 UT, when the 
solar-wind (SW) velocity is jumping abruptly from 450 to nearly 700 km s–1. For a 
velocity comprised between 400 and 700 km s–1, it takes for the energetic particles 
between 30 minutes and one hour to reach the Earth. Several Bz-negative episodes 
appeared between 05:00 and 08:00 UT, lasting half an hour on average, which may be 
correlated with variations in the ground-based magnetograms. 
At 08:00 UT, a strong Bz-negative flow was recorded by ACE, which was 
responsible for the strong perturbation of the geomagnetic field seen in the 
Longyearbyen magnetogram one hour later. At the same time, all-sky cameras and 
spectrometers recorded large enhancements in precipitation fluxes while the red and 
green emission line intensities increased by factors up to 3, a tendency observed as 
well for Hα spectra: one of the strongest proton showers in ten years was in action. 
As seen on Fig. 6-1 (right), the magnetograms, recorded at Longyearbyen, Ny-
Ålesund and Tromsø, and maintained at the Tromsø Geophysical Observatory 
(http://geo.phys.uit.no/geomag.html), showed very sharp variations of all three 
magnetic components from 01:30 UT throughout the day with a very fast variation 
around 09:00 UT. The decimetric solar index f10.7 equalled 130, a result of the 
significant increase in the solar activity from the beginning of the month. The 
magnetic planetary index showed huge variations over a few days before the D-day: 
it culminated to Ap = 130 at 09:00 UT with a daily average of 60.  
 Because the event took place during the winter, barely no photoionisation was 
present (the solar zenith angle was χ = 98°), except at higher altitudes (> 170 km). As 
its intensity is very weak compared to the very intense particle precipitation, 
photoionisation is neglected in the following study. 
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Fig. 6-1 – ACE 16-s interplanetary magnetic field IMF data in nT in 
GSM coordinates between 02:30 UT and 10:00 UT (left) and 
magnetogram recorded at Longyearbyen on 22-01-2004 at a 10s 
resolution (right). The first magnetic perturbation is recorded at 01:30 
UT, then a lot of magnetic disturbances are in action throughout the 
morning, with a particular emphasis in the 06:00–10:00 UT time range. 
B-field declination in the E-W direction (Bd) expressed in degrees, 
horizontal in the N-S direction (Bh) and vertical (Bv) components are 
plotted in nT versus acquisition time in UT. 
6.1.3 Coordinations: a geomagnetic and physical point of view 
The first parameter to determine is where and when the magnetic coordination 
occurs. This rather simple idea leads to a recurrent problem concerning the spatial 
and temporal accuracy of the coordination itself. The Fig. 6-2 below shows the field of 
view of the all-sky imager situated in Ny-Ålesund (geographic 78.92°N, 11.95°E) 
centred on the oxygen red line at 630.0 nm projected at 250 km for 08:44 UT, in 
which we have superimposed the DMSP flight path over Svalbard across time and 
the ESR beam versus altitudes. The particle fluxes measured at one point by DMSP 
are representative of the energy input at the origin of densities and temperatures 
measured by the Svalbard EISCAT radar at 600 km of altitude, the radar beam and 
the satellite sensors simultaneously recording within a time span of 15 s around 
08:45:10 UT.  
Physically speaking, the measured particle fluxes must be magnetically linked 
with the ESR probing region. What is obvious is that the auroral activity 
encountered straight above the ESR is very different from the one below the 
satellite’s trail. 
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In a model such as TRANS4, this can become a very difficult task to match the 
density profiles measured by EISCAT, as the latter ones are not a simple stack of 
interlinked layers but an independent slice of layers linked together by macroscopic 
processes such as the convection or the neutral winds. 
In the following paragraphs, the ESR data, the DMSP fluxes and the 
spectrometric data only are commented, while the other satellite measurements 
which are part of the rocket campaign itself are not considered.  
 
Fig. 6-2 – 630.0 nm all-sky image from the UiO camera in Ny-Ålesund 
projected at 250 km for 08:44 UT. The DMSP F13 satellite tracks are 
superimposed in red markers, white path, while the beam projection of 
the ESR 32m is in black markers. We have plotted the time passage of 
DMSP along its trajectory, and the probing altitudes of the ESR along 
its beam. The intensity of the red line is ranging from high (red) to low 
(light blue). 
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6.1.4 The ESR run 
The EISCAT Svalbard Radar (ESR) is situated at (78.15°N, 16.03°E) of 
geographic latitude/longitude, near the town of Longyearbyen, in the Arctic Ocean, 
Norway, i.e. (75.27°N, 11.95°E) of magnetic coordinates. The ESR facility was 
finished to be built in 2000, and is composed of two antennae (emitter/receiver), one 
fixed dish 42-meter wide and aligned along the B-field, the other antenna being 
steerable and 32 meters in width. 
The original data recorded by the ESR run on 22-01-2004 show multiple 
occurrences of Naturally Enhanced Ion Acoustic Lines (NEIAL) which corrupt the 
standard EISCAT analysis (performed by the software GUISDAP39 for all EISCAT 
IS radars) in the topside ionosphere. Dr. Yasunobu Ogawa (Nagoya University, 
Japan) processed the data with a special technique, expounded thoroughly in Ogawa 
(2002), so that they became exploitable.  
As stated above, the 42-meter fixed antenna looked along the magnetic field 
(azimuth 181°, elevation 81.6°), while the 32-meter steerable dish looked 70.8° of 
elevation to the west (261.1° of azimuth) of Longyearbyen. The configurations of the 
two radars one to the other are sketched in Fig. 6-3. 
The actual time of the coordination is, as we saw it, 08:45 UT (black lines in Fig. 
6-4): for the 42-m antenna, it corresponds to a very quiet period in terms of electron 
density, which has no obvious structures through all of the altitude profile. This 
remark is also valid with the 32-m results which are very similar to those of the 42-
m dish for the densities and the ion temperatures.  
In both cases, this period is preceding a much active one where electron 
densities gradually build up to 1011 m–3 with a main peak situated around 300 km, 
then spreading higher up in altitudes. At the coordination point, the e–/ion 
temperatures are significantly high, with very high ion temperatures recorded below 
400 km (Ti ~ 3000 K) in comparison to the electron temperatures (Te ~ 1500 K at 
300 km altitude). To these bursts of ion temperatures, depletions in densities are 
almost always associated, which is a crucial piece of information when interpreting 
the underlying physical mechanisms. 
What seems clear when looking at the ESR plots is the transition from different 
origins in the profiles: profiles could indeed come from different origins and shall be 
understood as a combination of processes. Thus several assumptions must be made 
to account for this depletion in densities, one related to patch segmentation in the 
polar cap, the other linked with frictional heating. The latter will be explained in 
detail below. 
                                                  
39 Grand Unified Incoherent Scatter Design and Analysis Package. 
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• Frictional heating or patches? 
High Ti can be interpreted as an evidence of the presence of high electric fields 
in the lower ionosphere. The link between ion temperatures and the electric field is 
indeed well known: this is called frictional heating and is sometimes identified, by a 
misuse of language, with Joule heating, though physically this identity occurs in a 
steady-state case (e.g. Cole [1971], Banks [1973], Brekke and Kamide [1996]).  
As I mentioned, the mechanism that lies at the heart of this heating is the 
electric field. The E-field component perpendicular to the magnetic field E⊥ makes 
the ions drift with respect to the fixed neutrals (when no neutral winds are 
encountered). These convection electric fields are then responsible for the emergence 
of Pedersen currents. In turn, due to the effect of collisions between species, these 
currents lead to a frictional heating, because collisions put a limitation on the drift 
velocities, and convert some of the drift energy into thermal energy. 
 
Fig. 6-3 – Configuration of the two ESR radars with respect to the 
magnetic field lines viewed from the geographic south. The 32 steerable 
antenna was looking westward. 
Fig. 6-4 opposite – ESR parameter altitude profiles averaged over 
128 s versus acquisition time (UT) on 22-01-2004. The left-hand figure 
shows the results given by the 42-m fixed antenna, the right-hand 
figure the results of the 32-m. While the 42-m dish was looking field-
aligned, the 32-m antenna was looking at 70.8° of elevation and 261.1 
of azimuth (West direction). From top to bottom, we can see the electron 
density profiles, the ion and electron temperature profiles, and finally 
the ion velocity profiles with strong positive values accounting for ions 
moving away from the radar. The DMSP coordination occurs around 
08:45 UT, marked by a black line. 
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The heating rate for the ions 
⋅
Qi = (∂Qi/∂t) is under steady state conditions 
directly proportional to the Pedersen conductivity σP. Indeed, following the molecular 
theory (Tanenbaum, 1973), if we assume that the force per unit mass on the ions due 
to collisions with neutrals is proportional to the velocity difference between the two 
species (vi – vn), the rate of frictional heating (expressed in erg cm–3 s–1) is: 
⋅
Qi = ni mi mn mi + mn  νin (vi – vn)2  (97) 
where ni is the ion density, mi the ion mass and νin the effective ion-neutral 
collision frequency in s–1. vi and vn are the ion and neutral velocities in the Earth’s 
fixed frame of reference (Banks and Kockarts, 1973). 
From the equation of motion for the ions, the relative drift velocity under the 
influence of an electric field is given by the relationship: 
mi dvidt   = e (E + vi × B) – mi νin (vi – vn)  (98)  
Under stationary conditions, dvi/dt = 0 and it becomes in the reference frame 
moving with the neutral wind, i.e. under the influence of the electric field 
E′ = E + vn × B: 
(vi – vn) = e (E + vi × B)mi νin    ⇔ (vi – vn) = 
e (E′ + (vi – vn) × B)
mi νin   (99) 
After introducing the gyration motion of the ions about the magnetic lines of 
force, at the cyclotron frequency Ωi = eBmi , we square equation (99), which can be 
rewritten as: 
νin (vi – vn) – Ωi/B (vi – vn) × B = Ωi E′B   ⇔  (vi – vn)2 = Ωi
2
(Ωi2 + νin2) 
E′2
B2   (100) 
By substituting (100) into (97), we finally obtain: 
⋅
Qi = ni mi mn mi + mn  νin 
Ωi2
(Ωi2 + νin2) 
E′2
B2   = 
mn
 mi + mn ni mi 
νin Ωi2
B2(Ωi2 + νin2) E′2 (101) 
We can then reinterpret the heating rate as the Pedersen current j flowing along 
the electric field perpendicular component with a conductivity σP responsible of the 
effective ion heating: 
⋅
Qi ∝ j ⋅ E′ = σP E′2 (102) 
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This expression of the Pedersen conductivity is valid in the E-region where we 
can neglect the collisions between electrons and the neutral gas. Therefore, in a 
steady-state situation, the frictional heating due to collisions with the neutrals is 
exactly equivalent to a Joule heating due to the ionospheric current j in presence of 
the electric field E. 
The ion temperature associated to this mechanism is by the same reasoning: 
Ti = Tn + mn3kB  (vi – vn)2 (103) 
which shows that ion motions induced by electromagnetic forces result in 
general in an ion temperature increase above the local neutral temperature. This 
expression assumes that this heating process is very rapid with respect to inelastic 
energy processes (e– recombination, chemical heating, etc.), making it therefore valid 
in the E- and F-region only. 
Following this increase, the frictional heating rate due to a significant E-field 
can be so large at high latitudes that the ion temperature even exceeds the electron 
temperature (usually we have Te > Ti > Tn). This Joule heating can be important 
above about 130 km, i.e. both in upper E- and F-regions (Schlegel and St.-Maurice, 
1981). 
Here at low altitudes, we observe temperatures having the configuration 
Ti > Te > Tn which confirms that strong E-fields are in action. We will see that the 
study of the event with TRANS4, when comparing to the ESR data, will lead us to an 
estimation of the intensity of the E-fields present in the ionosphere.  
This evidence of the presence of strong E-fields is also shored up by the ion 
upflows already mentioned above, studied specifically by the Nagoya University 
team. One of the mechanisms leading to ion upflows is a consequence of the Joule 
heating at lower altitudes. Ti increases, isotropically-heated ion distributions (~0.1–
0.5 eV) can emerge, which allows pressure gradients to grow: ions must flow upwards 
to get back to a new equilibrium scale height (Jones et al., 1992; Wahlund et al., 
1992). These high upward velocities are present in the ESR recording, especially on 
the 42-m data, from 08:45 to 10:15 UT. 
The adding of electric-field is dramatic on ion temperatures –we have just seen 
it– but on electron densities as well. Indeed, the reaction constant rate of many 
reactions involving species such as N2 and O+, the dominant species at low altitudes, 
strongly depends on the value of Ti. The temperature reaction for O+ + N2 → 
NO+ + N is TR = Ti + Tn2  , and eventually we end up with the very reactive and big 
molecular ion NO+. Thus a direct correlation exists between ion temperatures 
increases and electron density depletions, which is a typical feature in the ESR 32-m 
data we underlined previously. 
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This reaction can be highly favoured in the F-region, and as NO+ densities are 
growing, the recombination with electrons becomes very powerful: an ionospheric 
trough in the F layer can form in a very short time delay. For instance, the TRANS4 
model shows that electron densities affected at the origin by a 65 mV/m E-field40 can 
decrease by a factor 4 to 5 in the F-peak regions below 200 km in comparison to 
unaffected densities.  
• The data 
In Fig. 6-5, we plot the ESR electron densities and the ion/electron temperatures 
for the time span covered 08:35-08:55 UT with a 128 s resolution: these radar 
samplings are relevant for the ionospheric conditions the satellite encounters and 
reflect the dynamism of the precipitation event.  
As stated earlier however, another hypothesis has to be considered here, related 
to polar cap patch dynamics (Lockwood et al., 2005 and references therein), which 
could account for the pulsed structures observed in the densities. The patch 
hypothesis is indeed consistent with transport from the South of EUV-produced 
plasma into the polar cap, following pulses in the reconnection configuration at the 
magnetopause.  
 
 
Fig. 6-5 – Electron densities in cm–3 and ion/electron temperatures 
in K as measured by the ESR 32 m radar between 08:35 and 08:55 UT 
with a 128-s integration (left). Each form/colour density couple 
represents a profile measured at a particular time. The time-averaged 
ion (solid line) and electron temperatures (dashed line) are plotted on 
the right, together with the ratio Ti/Te. 
 
                                                  
40 Strong E-fields in the ionosphere usually range from 40 to 100 mV/m. 
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Triggered by intense electric fields (say 65 mV/m), such a patch can move at a 
velocity v ~ 100 m s–1 and can lead to increased densities associated with low Te, 
which is observed here. To corroborate such an assumption, the convection maps of 
SuperDarn would have been of precious help. However, these radars, situated in 
Finland and Iceland, have only a few minutes of data over Svalbard that day around 
08:45 UT and rely only on a modelled convection map which reflects very badly the 
physical reality. The lack of convection data from SuperDarn is not surprising 
considering the very strong proton precipitation occurring that day.  
Energetic protons can generate huge ionization cells in the D/E region that will 
absorb the HF and VHF signal before it gets to the ionosphere over Svalbard, and 
consequently the radars will get no back echoes. 
To represent the complexity of this event, both assumptions, patches and 
frictional heating, have to be taken into account here: all in all the frictional heating 
seems to play the major part between 08:00 and 10:00 UT, while the patches could be 
responsible of the fine structure of the density/temperature profiles recorded by the 
ESR. 
6.1.5 The DMSP F13 pass over Svalbard: a description of the 
particle fluxes 
The Defense Meteorological Satellite Program (DMSP) operated by the Air Force 
is a programme involving numerous spacecraft orbiting the Earth since the 1960s in 
Sun-synchronous near-polar orbits. DMSP F13 was launched in 1995 in a 800 km-
altitude orbit and carries among other instruments a precipitating electron and ion 
spectrometer SSJ/4 sampling data in the range 30 eV–30 keV. DMSP F13 satellite 
passed in the ESR beam at 08:45:10 UT. The coordinates of the spacecraft were 
geographic latitude 77.5° and longitude 9.4°, which made it more than 6° in 
longitude away from the ESR location, i.e. roughly 150 km at this latitude41 when 
projected at an altitude of 100 km. This is also why the DMSP precipitating fluxes 
cannot be precisely representative of the ionosphere right over the ESR.  
                                                  
41 Considering ϕ1 and ϕ1 are the geographic latitudes and Δδ is the difference between the 
longitudes, the distance between two points on a sphere of radius R8 is given by d = R8 acos(sin ϕ1 
sin ϕ2 + cos ϕ1 cos ϕ2 cos Δδ). 
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Fig. 6-6 – DMSP F13 particle and flux measurements between 08:40 
and 08:50 UT. On the top panel is shown the total logarithmic number 
flux in cm–2 s–1 ster–1 above the logarithmic average energy in eV for 
electrons (black) and protons (red). The two bottom panels represent 
the electron and ion differential energy fluxes (eV cm–2 s–1 ster–1 eV–1). 
For each UT time, a magnetic (prefix ‘M’) and geographic 
latitude/longitude pair exists, which shows the satellite trail in the 
ionosphere. The coordination occurs at 08:45:10 UT, and is shown in 
black boxes (courtesy of Dr. William Denig, AFRL Space Weather 
Center of Excellence, USAF, MA, USA). 
The ESR conjunction is shown in a white striped line on Fig. 6-6. In this plot 
provided by Bill Denig from the Air Force Research Laboratory (MA, USA), this 
period, corresponding to the location of the satellite west of Longyearbyen, is very 
active: energy fluxes reach a maximum, which we can clearly see on the bottom two 
panels of the figure. Protons have distributions centred at higher energies (around 
2 keV) than for the electrons (centred around 500 eV), however with a lower intensity 
in general. 
We also notice that the electrons are distributed in a much narrower energy 
range than the protons, from a few tens of eV to 1 keV at the most, while the proton 
effective energy range spans from a few 100 eV to more than 10 keV. At low energies, 
the effect of the electrons is very high in comparison to the protons. 
The observations of really intense fluxes begin at 08:44:10 UT when the satellite 
is situated North-East of Svalbard (see also Fig. 6-2). They last over 5 minutes until 
08:49:00 UT when the satellite is heading to the South-Western coast of Greenland. 
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Fig. 6-7 – Differential particle fluxes in cm–2 s–1 eV–1 function of the 
energy (in keV) and averaged over 30 s between 08:44:55 and 
08:45:25 UT as measured by DMSP. In black circles is represented the 
particle electron flux distribution and in black triangles the proton flux 
distribution. Though the proton fluxes are at their peak nearly 100 
times less intense, their average energy is twice as much, i.e. 1 keV vs 
400 eV for the electrons. Each spectrum is extrapolated at high and low 
energies (black lines), where they show a behaviour very different from 
a Maxwellian. 
In order to take into account the beam spreading effect, the proton fluxes were 
averaged over 30 s centred on 08:45:10 UT (Fig. 6-7) and extrapolated at low and high 
energies, i.e. below 30 eV and above 30 keV. Below 30 eV, the shape of the electron 
spectrum is becoming strongly non-Maxwellian. We use here a shape for the 
extrapolation increasing slowly with the decreasing energies (of the form α e–γ) to 
reach a second maximum at 1 eV, a curve shape correlated by satellite and rocket 
measurements (Hardy et al., 1985; Winningham & Heikkila, 1974). This average 
over 30 s was also applied to the electronic distribution for the sake of consistency. 
This graph allows a much more accurate overview of the fluxes involved. We can 
then see that two peaks are present in the electron flux distribution, a powerful one 
at very low energies (< 10 eV nearly reaching 108 cm–2 s–1 eV–1), the other centred 
around 500 eV reaching 8 × 107 cm–2 s–1 eV–1. As mentioned earlier, the protons 
occupy a wider energy range with a main peak centred around 1 keV, building up to 
1.1 × 105 cm–2 s–1 eV–1. The total integrated proton energy flux is 1.5 erg cm–2 s–1 for 
an average energy of 1 keV. 
Above 10 keV however, the contribution of both ions and protons is 103 less than 
at their respective peaks, and will be considered negligible in the study, which will 
limit the energy grid chosen for TRANS4. This assumption that very high-energy 
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protons and electrons do not contribute significantly to the densities and 
temperatures is also confirmed by the model’s computations, as no significant 
changes are encountered throughout a typical altitude profile. 
As we see it, in this particular event, protons are much more energetic than the 
electrons but also a 100 times less in number… which allows thinking that their 
contribution in terms of electron density peaks might be both important in intensity: 
as electrons and protons are not creating the ionizing layers at the same altitudes, 
we should be able to see two distinct electron density peaks, one at lower altitudes, 
the other higher up in the F region. 
6.1.6 The Ebert-Fastie spectrometer data: the Hα and Hβ lines 
Two Ebert-Fastie spectrometers were running at the time of the coordination, 
one located at Nordlysstasjonen near Longyearbyen, called Green, the other situated 
at Ny-Ålesund called Black (Holmes et al., 2006). An Ebert-Fastie spectrometer is a 
spectrometer using a spherical mirror and a plane grating with curved slits to 
improve the geometric aberrations and the resolution of the instrument (see Sigernes 
et al., in preparation). In Fig. 6-8 we can see a sketch of an Ebert-Fastie 
spectrometer and its main features. The use of mirrors has the advantage of 
removing the chromatic aberrations, whereas the spectral apparatus enables to 
reach the diffraction limits within a compact size. When the grating turns, the image 
of the entrance slit S1 is scanned across the exit slit S2, which output is transferred 
through a collector lens to a photomultiplier tube P. 
The focal length of the Green spectrometer is 1 m and it measures the auroral 
Hβ line, while the Black spectrometer, of focal length 0.5 m, is calibrated for the Hα 
line and can be cross-calibrated by the 630.0 nm and 636.0 nm red doublet.  
Table 2 – Spectrometric information for the two Ebert-Fastie 
spectrometers running in Adventdalen, Longyearbyen, Svalbard and 
Ny-Ålesund on 22-01-2004. Each spectrometer is calibrated twice a 
year in November and in February (see text). 
E-F 
Spectro-
meter 
Focal 
length 
(m) 
Number 
of steps 
N for 
the 
motor 
Grating 
ruling 
density 
d = 1/a 
lines/mm 
Line of 
sight 
Spectral 
region  
λ (Å) 
FWHM  
(Å) Owner & PI Location 
“Black” 0.5 Magnetic meridian 6280–6620 2.8 Ny-Ålesund 
“Green” 1 
5000 1200 
Zenith 4820–4920 3.1 
UAF42/UNIS 
C.S.Deehr 
Longyearbyen 
                                                  
42 Geophysical Institute, University of Alaska, Fairbanks. 
CHAPITRE 6 - 6.1 - GEOPHYSICAL DESCRIPTION OF THE EVENT AND DATA PROCESSING 
-180- 
 
The Full Width at Half Maximum (FWHM) of a monochromatic emission line, 
which corresponds also to the band pass (in other words the spectral interval that 
may be isolated from the continuum) of the instruments, is around 3 Å for both 
spectrometers. When looking at the instruments theory, the physical spectra are in 
fact convolved with the instrumental functions corresponding to the band pass of our 
instruments, usually a triangle function, a convolution that yields the eventual 
measured spectra. This function is responsible among others for the broadening of 
the monochromatic lines, which often ends up with a combination of Lorentzian and 
Gaussian distributions, called the Voigt profile. Using the same instruments with a 
band pass of 2.8 to 3.1 Å, Sigernes (1996) showed that the red wings of the spectral 
lines could be most of the time explained by this instrumental broadening rather 
than through a physical origin (upward particle fluxes). 
The characteristics of each spectrometer considered in this study are 
summarized in Table 2. The spectrometer data were kindly provided by Jeff Holmes, 
Dr. Dag Lorentzen and Dr. Fred Sigernes, from the University Centre in Svalbard 
(UNIS), in charge of the maintenance and scientific exploitation of all optical 
equipments at the optical station (Nordlysstajonen), Adventdalen. Dr. Boris Kozelov 
from the Polar Geophysical Institute of Apatity (Murmansk, Russia) provided me 
with some spectral processing routines and especially for the OH identification in the 
Black spectra. 
While in Svalbard for the winter 2004-2005, I helped the UNIS crew calibrate 
the spectrometers at the end of the observation season in February, which I will 
summarize below.  
• Wavelength calibration 
This calibration procedure was used to process the raw data from the 22-01-
2004 event for both spectrometers. The calibration is a two-step technique, involving 
wavelength calibration and intensity calibration, the last one being the most difficult 
to perform, especially in Svalbard’s usual harsh weather conditions. 
Two calibration chores are needed during the year, one before the season 
begins in November, the other when it finishes at the end of February. 
The first step brings into action the now classical grating equation which our 
optical arrangement obviously obeys: 
n · λ = a (sin α + sin β),   n = 1, 2, 3, … (104) 
where λ is the wavelength, n the spectral diffraction order, a the grating 
constant (often given is its inverse value known as the grating ruling density in 
lines/mm or grooves/mm), α the incident angle and β the diffraction angle.  
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The first conclusion to draw is that for given angles and groove density, 
n · λ is constant. As a consequence, higher orders of diffraction can appear in the 
spectral range considered and overlap the lines we are looking for. These higher 
orders must be cut off by specific filters placed in front of the entrance slits. In our 
case, n = 2, and orders 3 and 4 must be eliminated. 
According to Fig. 6-8 (left), we can define θ and φ as α = θ – φ and β = θ + φ. We 
have to calibrate in wavelength the raw spectrum obtained, which is achieved by 
using standard emission lamps. Equation (104) can then be rewritten: 
n · λ = 2a sinθ  cosφ,  n = 1, 2, 3, … (105) 
Between each step of the high-resolution stepping motor, the grating rotates at a 
constant angle Δθ. Starting to rotate at an angle θ1, an arbitrary wavelength λi of a 
particular wavelength region is then given by: 
λi = ⎝⎛ ⎠⎞
2a cos φ
n   sin ( )θ1 + (i – 1) Δθ  , i = 1, …, N (106) 
where N is the total number of steps of in this wavelength region. If the angles 
happen to be different between technical specifications and their value during the 
measurements, equation (106) above simply becomes:  
Λi = ⎝⎛ ⎠⎞
2a cos φ
n   sin ( )Θ1 + (i – 1) ζ Δθ  , i = 1, …, N (107) 
Λi are the calibrated wavelengths under the influence of the ‘true’ start angle Θ1. 
ζ = ΘN – Θ1θN – θ1   is a calibration factor applied to Δθ corresponding to the normalization 
between the measured and theoretical manufactured angles.  
In our case, we have ζ = 1: the angles measured match the manufacturer 
specifications. However, depending on the ageing process of the spectrometric 
system, as well as the external conditions, some adjustments on the spectra 
themselves might be necessary a posteriori. The presence of well-known emission 
lines in the spectra, such as the red line doublet (630.0 and 636.4 nm) allows in the 
end to finely recalibrate them using again the grating equation. 
The band pass BP of the instrument, defined as the FWHM of the spectral line 
measured at the exit slit, can be written by differentiating the grating equation with 
respect to the wavelength and dividing by the focal length f of the instrument so 
that: 
BP ≡  dλdx  S1 =  
a cos(θ – φ)
n · f  S1 (108) 
where S1 is the entrance slit width and dλ/dx the linear dispersion. 
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Fig. 6-8 – Ebert-Fastie spectrometric apparatus (top left) and 
calibration procedure in Adventdalen station (bottom).The picture of 
Nordlysstasjonnen, looking toward North, was taken on 22nd of 
February 2005 in Adventdalen valley (CS & MDD). f is the focal length 
of the spherical concave mirror M. N is the normal to the grating G, θ 
the grating angle, α the incident angle, β the diffraction angle. d is the 
half distance between entrance and exit slits S1 and S2, so that 
tan φ = d/f. P is the detector (photomultiplier). For the calibration, R 
represents the distance between the lamp held on a tower and the 
diffuse reemitting screen oriented at ψ=45°, guarantying the 
uniformity of the radiance. 
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Fig. 6-9 – Raw intensity C(λ) in counts/s yielded by the calibration 
lamp at a distance R = 24.95 m away from the diffusely re-emitting 
screen. The vertical line shows the position of the Hα line at 6562.8 Å. 
A polynomial fit marked as a white line is used to perform the 
calibration so that: C(λ) = – 1.19 × 10–4 – 3.84 × 10–1 λ + 1.19 × 10–4 λ2. 
• Intensity calibration 
The second step in the overall calibration of the spectrometers is the intensity 
calibration, shown in Fig. 6-8 (bottom). 
The intensity calibration in absolute units consists of studying the response of 
our spectrometer to a Tungsten lamp of known intensity B0(λ) at a distance r. The 
lamp is a standard FEL 200W Tungsten lamp which emits a line-free continuum in 
the 250 to 4500 nm region with a nominal colour temperature of 2856 K in normal 
mode.  
We use a diffusely re-emitting screen placed at a distance R away from the 
lamp, inclined at ψ = 45° to which the spectrometer points, in order to have the most 
uniformly illuminated surface. This part of the plan is the most difficult as it is very 
sensitive to the external conditions (wind, frost, bears, etc.) even if every precautions 
are taken. Thus the intensity B(λ) in R/Å of the screen at a distance R away from the 
lamp is: 
B(λ) = B0(λ) ⎝⎛ ⎠⎞
r
R
2
cos ψ (109) 
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Fig. 6-10 – Hα and Hβ spectra plotted in R/Å as a function of 
wavelength. The calibrated Hα line is from the Black spectrometer (top 
left and bottom), the Hβ, which is not calibrated on the figure, is from 
the Green spectrometer (top right). The bottom figure is a detail of the 
calibrated Hα line which exhibits a slight blue-shift of 2 Å. A snapshot 
of the Hβ line is shown as an insert in the top right figure, representing 
in comparison the average spectrum over 6 hours previous to the time 
of the coordination. It shows that the measurements at 08:45 UT are 
very noisy and that the line is very difficult to isolate from the 
background.  
Providing that C(λ) corresponds to the intensity produced by the lamp in 
counts s–1 (shown in Fig. 6-9), to which we have subtracted the time-scaled 
background noise, we finally find the absolute intensity I(λ) in R/Å: 
 I(λ) = B(λ)C(λ)  Im(λ) (110) 
CHAPITRE 6 - 6.1 - GEOPHYSICAL DESCRIPTION OF THE EVENT AND DATA PROCESSING 
-185- 
where Im(λ) is the relative measured intensity of the auroral line in arbitrary 
units. The calibrated wavelength spectrum in intensity can eventually be produced, 
which is shown on Fig. 6-8. The last step is to remove the overlapping OH(6-1) 
system of lines, which finally yields the fully exploitable Hα spectrum (Fig. 6-10). 
• Spectral interpretation 
In Fig. 6-10, I plotted the line intensity in Rayleigh per Ångström (R/Å) 
function of the wavelengths expressed in Å at 08:45 UT. The spectra have been 
averaged over 2 cycles of 1 minute each in order to improve the signal to noise ratio. 
In the left panel, we can see clearly the peaks corresponding to the auroral red 
doublet at 6300 Å and 6364 Å. Then, around 6560 Å, a broad peak corresponding to 
the Hα line is seen, testifying a slight Doppler blueshift in the line of 2 Å at the most, 
i.e. a line-of-sight velocity of 100 km s–1. This shift is really weak in comparison to 
commonly observed blue shifts reaching 500 km s–1 (Søraas et al., 1994); this low 
value is an indication of the soft-energy proton precipitation encountered that day. 
Moreover an important red shift can be seen, extending almost 10 Å away from the 
centred wavelength λ0, which cannot be attributed only to instrumental broadening.  
The first thing to do in order to check the accuracy of the wavelength 
calibration exposed above is to intercalibrate the spectrum obtained with the red 
lines thanks to the grating equation. Most of the time, the spectrometer may need a 
few adjustments if the calibration was done some months before the campaign. The 
red line doublet, which is not shifted, must fall exactly at 6300.3 Å and 6363.8 Å. 
This task can be a real pitfall, as the position of the Hα line and its corresponding 
Doppler shifts both depend on the accuracy of this verification. As the red line is 
situated far off the Hα line, and in the case of an instrumental wavelength drift, it is 
sometimes better to recalibrate manually the part of the spectrum around 6500 Å 
through OH(6-1) rotational bands which show features at 6500, 6580 and 6600 Å. 
These bands, first discovered by Meinel (1950) in the nightglow spectrum, have been 
used at the auroral station in Longyearbyen since the beginning of the 1980s (Deehr 
et al., 1980) to infer the neutral temperature in the upper mesosphere (Kvifte, 1959). 
The emissions of OH* arise around 85 km in height from the reactions: 
O3 + H  →  OH*(ν′ ≤ 9) + O2 + 3.3 eV (111) 
HO2 + O  →  OH*(ν′ ≤ 6) + O2 + 2.3 eV (112) 
This OH contribution has been subtracted from the Hα line shown in Fig. 6-10 by 
using a modelled OH spectrum based on Sigernes et al. (2003) and described in 
Holmes et al. (in press, 2006). 
For the Green spectrometer, the task is harder as no reference line is present in 
the wavelength range chosen to calibrate the Hβ line. The data contain much noise in 
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the Hβ spectrum, where the background level is of the order of the amplitude of the 
line itself.  
The presence of high altitude clouds, which was a big concern throughout the 
day of study for the coordinated optical measurements when launching the SERSIO 
rocket, may also play a negative role by deteriorating the Hβ line intensities along 
the line of sight, nearly making it drown into the background. To a certain extent, 
this meteorological issue may have smeared out emission lines across the sky, while 
the Hβ line would be more scattered than Hα because of its lower leading wavelength 
(Rayleigh scattering possibly backed up by Mie scattering). In comparison, the 
fluctuations on the Hα line are very much smoother, so that the actual shape and its 
structure can be identified and cleansed from its weak overlapping OH features. 
However in this case, the intensity calibration performed will not be physically 
representative of what the spectral line intensity really is at ionospheric altitudes, so 
that the comparison with the model will prove to be impossible in terms of intensity. 
Moreover, over the period of interest, high background noises were recorded for both 
emissions and especially for Hβ (the intense proton showers recorded may have 
something to do with it) so that caution must be observed while interpreting 
quantitatively the data. 
6.2 Comparison between measurements and 
computations 
The data exposed in the last paragraph have been prepared and formatted in 
such a way that immediate comparisons can be performed. The present part 
proposes to give an overview of the results and to show the power of the TRANS4 
model in gaining some quantitative information about the studied event. These 
results must be taken as preliminary for the Balmer lines spectra as the 
spectrometric data are stained with great uncertainties. 
As showed before, the interest of having optical data in addition to the radar 
measurements to deal with is to intercalibrate the model and the measurements. 
Starting from this point, the model then allows to access non-measurable parameters 
such as the densities, productions, distribution functions, heating rates, relative 
impact of magnetic mirroring versus collisions.  
This multi-instrumental technique is especially designed for our case where the 
radars are probing a region at low altitudes which can not be representative of the 
region where particle fluxes are measured by the DMSP satellite. Low-altitude 
density profiles yielded by TRANS4 will be then different from what the ESR 
actually measured. 
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Unfortunately, the last cross-calibration part could not be done precisely as 
intensities recorded by spectrometers could not be calibrated due to the cloud 
coverage. Nevertheless, in order to show the code’s ability to deal with complex 
proto-electron events, a preliminary comparison between computed spectra and real 
spectra is presented. We will then focus on the ESR data, while a last paragraph will 
be devoted to the supplementary outputs of the model and what it tells on our event 
in terms of ion and electron productions. 
6.2.1 Optical data: modelled parameterization of the impact of 
protons 
• Hα and Hβ integrated zenith spectral profiles 
We investigate here the effects of the angular redistributions on the overall 
shape of the spectral lines. Several cases are studied, involving no angular 
redistributions, magnetic mirroring effects, angular redistributions due to elastic 
scattering and combined magnetic/collisional angular redistributions. 
Angular redistributions will affect the red-shifted part of the spectrum, while 
the blue-shifted peak’s position will be unchanged, because it arises from sole 
downward (H+,H) fluxes. However the peak intensities will change according to the 
upward supplementary contribution involved, observing a slight decrease as the 
impact of angular redistributions becomes more important. In the event we are 
studying, collisions will obviously play an important role since the energies involved 
in the main precipitation episode are mild, a sensitivity aspect already pointed out in 
previous works, either experimental (Gao et al., 1990) or theoretical (Basu et al. 
[1993], Galand et al. [1998]). Laboratory measurements on differential cross sections 
showed as well the energy dependence of angular redistributions (Fleischmann et al. 
[1967], Newman et al. [1986]). The sensitivity that the model allows concerning these 
parameters will be investigated through the use of different angular redistribution 
functions (Maxwellian and Rutherford cross section) for charge-changing reactions 
and elastic scattering. The magnetic mirroring issue will be also addressed, though 
its contribution is expected to be weak for incoming proton fluxes with an isotropic 
angular distribution, which is assumed to be the case here (see the early work of 
Bagariatskii [1958a, 1958b] and the recent confirmation of Galand et al. [1998]). 
Let us note that weak Doppler shifts, i.e. wavelengths close to the 
characteristic wavelength λ0, correspond to precipitating or up-flowing particles with 
a pitch angle near 90°: these particles arrive at nearly right angles to the magnetic 
field. Similarly, the weaker the energy of the emitting particle (the weaker the line-
of-sight velocity), the closer to λ0 the emitted photon will be, resulting in a lower 
observed Doppler shift. Thus, at a given pitch angle, a particle of lower energy will 
correspond to a fainter Doppler shift. 
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Let us remember also that the input proton fluxes are taken from DMSP at 
08:45 UT on 22-01-2004: they have an average energy of 1 keV with a flux of 1.5 erg 
cm–2 s–1, i.e. 9.34 × 1011 eV cm–2 s–1.  
 
 
 
Fig. 6-11 – Partition between protons and hydrogen atoms in a charge 
equilibrated beam for each neutral species N2 and O2 as a function of 
energy. (after Van Zyl, 1978). 
 
 
 
Fig. 6-12 opposite – Hα spectra computed by TRANS4 with initial 
DMSP proton fluxes, drawn together with the centred wavelength 
λ0 = 6562.8 Å. In blue is shown the hydrogen flux contribution to the 
overall integrated emission rate in black, in red that of the proton 
fluxes. On panel (a), the results without angular redistributions of 
magnetic or collisional origins are shown. Only a 3-Å blue-shifted peak 
is seen. Panel (b): with magnetic mirroring, a narrow red-shifted tail 
appears which extends to a few Ångströms off the centred wavelength. 
Panels (c) and (d): collisional angular redistributions make the line 
more symmetric. Here different configurations are shown for both 
phase functions of elastic and charge-changing scattering: 
Maxwellians with successively σ = 0.05 (c) and σ = 0.20 (d), and the 
more accurate approach of Rutherford (e). The spreading of the line 
with increasing angular scattering is clearly visible. Panel (f): 
combined contributions for magnetic mirroring effects and elastic 
scattering using Rutherford formula.  
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The neutral atmosphere is given by the model MSIS-90 (Hedin, 1991) and O 
densities are divided by 2 to be more representative of a high latitude thermosphere 
(Lilensten et al., 1996). 
Without angular redistribution of magnetic and collisional origin 
The spectrum, plotted in Fig. 6-12 (a), is quite simple: no redshift is observed, 
while the blue-shifted peak is situated around 2.8 Å short of the centred line with an 
intensity reaching 2 × 106 cm–2 s–1 Å–1. This blue shift corresponds to a parallel 
velocity of 127 km s–1, which is very slow in comparison to Doppler shifts commonly 
measured in proton events, reaching velocities up to three times as large (e.g. Søraas 
et al. [1974], Lanchester et al. [2003]). This first comment is consistent with the 
spectral shifts recorded from the ground in Ny-Ålesund and explained in § 6.1.6. 
Incoming protons of low mean energies (~ 1 keV) precipitating at the top of the 
ionosphere are responsible for such slight Doppler shifts, as already shown by the 
DMSP differential particle fluxes. 
As the proton fluxes are contributing on average less than the hydrogen fluxes 
to the overall emission rate, and at the peak around 6560 Å, they are only 
responsible for 5% of the total emission rate. However this tendency inclines to 
diminish at large Doppler shifts (30 Å) where the proton fluxes become larger than 
the hydrogen ones, resulting in a majority contribution of precipitating H+ that have 
then been neutralized. This phenomenon comes intrinsically from the distribution of 
equilibrium charge fractions for H+ and H, which states the proportion of each 
charge state function of the energy. They are simply expressed as the ratio between 
electron capture cross sections (respectively ionization-stripping) and the total 
charge-changing collision cross section for each species N2, O2 or O noted j (see e.g. 
Rees, 1982): 
℘ jH+  = 
σ j10(E)
 σ j10(E) + σ j01(E)
  (113) 
℘ jH  = 
σ j01(E)
 σ j10(E) + σ j01(E)
  (114) 
These definitions express that as long as energy losses remain small (which is 
the case at higher altitudes), charge exchange reactions (i.e. capture in our case) will 
be creating hydrogen atoms out of the initial pure proton beam, the two species then 
reaching a balance represented by the fractions ℘ jH+  and ℘ jH , plotted in Fig. 6-11.  
 
At low energy, hydrogen atoms will be dominating the composition, while 
protons will be the major species above a few tens of keV. This preliminary remark 
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will remain true for the following paragraphs involving angular redistributions and 
will be examined in the case of collisional angular redistributions. 
Impact of magnetic mirroring on spectral line profiles and altitude of 
mirror point 
The magnetic mirroring effect, by reflecting charged particles upwards, enables 
the spectral distribution to get a red-shifted tail (Fig. 6-12 (b)). The computed 
intensity drops sharply near the centred wavelength (around 103 cm–2 s–1 Å–1), and 
then, more gradually, extends further down away from it. If fitted by a Gaussian-
type distribution following the method explained in Lummerzheim & Galand (2001), 
the full width at half maximum on the red side reaches 2 Å, a value inside the 
instrumental broadening, while on the blue side, it climbs up to 10 Å. When we look 
at the spectra recorded at Ny-Ålesund for our investigation event, we can see clearly 
the red wing of the line, which is almost symmetric, with a 9-Å wide red tail at half 
maximum. This confirms that the magnetic mirroring cannot explain solely the 
shapes observed for the Hα line, a remark to be linked with the region where the 
magnetic mirroring becomes effective: it mainly acts at higher altitudes, converting 
particle having high pitch angles to particles with lower pitch angles, hence the 
change of slope in the spectral distribution on the red side (Lorentzen et al. [1998], 
Kozelov [1993]).  
The upward fluxes are generated by magnetic mirroring at higher altitudes, 
typically in the upper F1 region and, for 10 keV protons, are well above the energy 
deposition region usually situated between 110 and 130 km, where the main blue-
shifted peak of the Balmer lines occurs induced by downward fluxes. In our case, the 
mean energies involved are much smaller (1 keV with a large high energy tail as 
shown on DMSP records, Fig. 6-7) and the energy deposition peak is occurring 
between 140 and 150 km, which makes it more sensitive to magnetic mirroring 
effects (Fig. 6-13, bottom). For an isotropic initial distribution, the penetration depth 
for 1 keV protons precipitating in the ionosphere is typically around 150 km, which 
coincides with the altitude computed by TRANS4 where magnetic mirroring begins 
to act. As a preliminary conclusion from the model, we can indeed see on Fig. 6-13 
that the effect of upward fluxes arising from magnetic reflection becomes significant 
at the deposition peak and makes the red-shifted tail grow with increasing altitudes: 
from 140 km up to 600 km, the magnetic mirroring populates preferentially the 
higher wavelengths, and the volume emission rate reaches 10–7 cm–3 s–1 Å–1 at 
6570 Å.  
In comparison, at the same Doppler shift, the volume emission rate at 128 km 
already drops down to 10–8 cm–3 s–1 Å–1, while it becomes completely negligible below 
due to the complete absorption of proton fluxes at these altitudes.  
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Fig. 6-13 – Penetration depth of auroral proton/hydrogen particles 
(top left) and volume emission rate versus altitude (top right), for 
protons with 1, 2, 5, 10, 20 and 50 keV initial energy using the 
collision-by-collision Monte Carlo scheme (after Lorentzen, 1996). The 
bottom figure shows the volume emission rates in cm–3 s–1 Å–1 computed 
by TRANS4 with the magnetic mirroring at 107 km (cyan), 114 km 
(magenta), 128 km (green), 138 km (black), 250 km (blue) and 600 km 
(red). The effective maximum emission is encountered at around 
140 km, which is consistent with particles of mean energy ranging 
between 1 and 2 keV. Only magnetic mirroring effects are considered 
here. 
With the increasing altitude, two peaks on either sides of λ0 are appearing: for 
90° pitch-angles, i.e. near λ0, both high and low energies are contributing to the 
emission rates. 
But, when the altitude increases, so do the high energy fluxes, which become 
predominant over low-energy ones above 200 km: these high-energy fluxes are 
responsible for an overall enhancement of the emission, a raise particularly visible 
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near λ0 where in contrast only low-energy fluxes are contributing to the emission 
rates, experiencing a sudden drop in intensity.  
We must also notice that high red shifts are created by high-energy particles 
having low pitch angles, a consequence of the propagation of upward fluxes in the 
upper part of the ionosphere: the larger the red shifts, the more the emission is 
produced at high altitudes. 
However, to account for more symmetric shapes for the observed spectral line 
which the magnetic mirroring cannot explain, we will now turn to the study of the 
effect of collisions on the overall shape of the lines, as shown in Fig. 6-12. 
Study of collisions for charge-changing and elastic collision reactions 
A few cases have been considered (Fig. 6-12, (c), (d) and (e)) in order to show the 
influence of collisional angular redistributions on the shape of spectral lines, which 
will serve as groundwork for the comparison between data and the model exposed in 
the next paragraph. 
Not surprisingly, the shape of the lines can become dramatically sensitive to 
collisional redistributions, which seem to play a larger role than the magnetic 
mirroring. In fact a real modulation of the red-shifted part can be performed and is 
very much dependent on the phase functions chosen to account for this mechanism, 
an issue already addressed in § 4.2.3. 
A Maxwellian distribution with a standard deviation σ ranging between 5% and 
20% was first chosen and the results are shown in Fig. 6-12 (c) and (d). The red-
shifted tail broadens significantly between the two cases, from a couple of Å to 7 Å, a 
value that equates approximately the blue-shifted part of the line. For σ = 5% on the 
left part, the full width at half maximum on the right side is comparable to that of 
the mirroring effect, i.e. 1 to 2 Å. In comparison, this value can extend up to 8 Å in 
the extreme case of a Maxwellian of σ = 20% (Fig. 6-12 (d)), which indicates that 
when choosing a wide angular redistribution due to collisions, computed Doppler 
shifts can become consistent with the measurements: the first conclusion to draw is 
that, compared to magnetic mirroring, collisional angular redistributions play the 
major role at least at low Doppler shifts in the creation of the observed spectrum, a 
remark that was previously put forward to account for Hβ lines (Lanchester et al., 
2003). The line can become in this case completely symmetric, with a second peak 
appearing at longer wavelengths near 6565 Å. Here again, this is an indication that 
strong fluxes are generated by particles having frequently changed pitch-angles and 
energies because of the increasing number of collisions at low altitudes, while at λ0, 
only a few particles remain unchanged.  
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Fig. 6-14 – Hα emission rate Doppler profile computed for collisional 
angular redistributions applied successively below 1 keV (solid line) 
and below 10 keV (dash-dotted line). One can see the red wing extend 
significantly in amplitude when angular redistributions below a 
higher threshold are included.   
All in all, the angular redistribution due to collisions appears to isotropise the 
fluxes in the lower ionosphere, while at high altitudes, changes in pitch angles and 
energy occur less often because of the decreasing atmospheric density.  
These results shed a bit more light on what was explained at the beginning of 
§ 6.2: soft protons are more likely to be sensitive to collisions, hence the choice of the 
phase function that remains a crucial issue. If we increase the number of angles 
accessible for a given incoming particle colliding with a neutral species, both proton 
and hydrogen upward fluxes generated will be strongly enhanced, and especially 
since collision cross sections (and charge-changing reaction cross sections even more 
so) remain high under 10 keV. 
The Rutherford phase function (Fig. 6-12, (e)) was chosen in the next 
paragraphs, in order to account for the collisional mechanisms more accurately than 
our step-by-step Maxwellian estimate, but this last approach has also its drawbacks. 
Indeed, we must point out the necessity for future laboratory investigations to 
quantify the energy dependence of the Rutherford phase function, more precisely of 
the ε parameter, which is still unknown for particles such as protons and hydrogen 
atoms. 
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Fig. 6-15 – Ratio of emission rates computed by TRANS4 for magnetic 
mirroring conditions (top) and for a phase function describing the 
angular redistributions encountered in charge-changing reactions and 
elastic collisions: the Rutherford formula (bottom left) and a 
Maxwellian distribution (σ = 5%, bottom right) are used. The solid line 
represents the ratio ηH /ηtot, where ηH is the emission rate produced by 
a hydrogen atom excited by precipitating hydrogen atoms. Similarly, 
the dash-dotted line is the ratio ηH+ /ηtot, where ηH+ is the emission rate 
produced by a H atom excited by precipitating protons.  
Forward scattering is assumed for particles having energies above 1 keV, but 
this limit may be extended to higher energies depending on the event chosen. This 
physical limit will modulate the extent of the red wing to higher energies as shown 
in Fig. 6-14 for a threshold of 10 keV instead. The blue part of the spectrum is 
unchanged but the red wing is more raised which confirms the sensitivity of the 
results to the Rutherford parameter. Including redistributions at high energies can 
have a dramatic effect and may change also the position of the peak in the case of 
high energy protons precipitating. This was already emphasized in Lanchester et al. 
(2003) in the case of Hβ, and we can now extend these conclusions to Hα. 
Fig. 6-15 shows the ratio of emission rates related to the separate contributions 
of proton and hydrogen fluxes in the excitation of hydrogen atoms responsible for the 
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emitted wavelength. We see the evolution of these contributions when two different 
phase functions, one taken out from Rutherford’s formula (redistributions below 
1 keV), the other being a Maxwellian of σ = 5%. In the Rutherford angular 
redistribution, protons and hydrogen atoms contribute equally at very high red and 
blueshifts (respectively at around 6620 Å and 6515 Å), as for the Maxwellian 
redistribution, this tendency goes down to lower Doppler shifts: contributions become 
equal at 6585 Å. The proton flux becomes higher at high Doppler shifts, i.e. at higher 
energies, which is consistent with the charge fractions in a charge-equilibrated beam 
(H+ predominant at high energies, H at lower energies, Fig. 6-11). 
Combined effects and detail of the impact of (H,H+) fluxes on the overall 
distribution 
In light of the preceding collisional study, we are quantitatively comparing in 
this paragraph the spectral data presented in § 6.1.6 with the model’s outputs 
including the magnetic mirroring and Rutherford collisional angular redistributions 
(Fig. 6-12, (f)). The results of this comparison is shown in Fig. 6-17. So as to take into 
account the spectrometer’s resolution, the profiles produced by the models are 
convolved with the instrumental function which is taken as a triangle function with 
different widths at half maximum, spanning from the nominal FWHM listed in 
Table 2 (around 3 Å) to larger values (8 Å). By degrading artificially the resolution of 
the instrument, we will show that the model can reproduce the measurements very 
well. 
The discrepancies observed between the model and the measurements were at 
first a real issue, and I had to go back to the experimental side of the event. What 
could be the origin of such a discrepancy? Riddles in the dark. What was the factor 
that couldn’t be mastered by any means and that is not related to a physical process 
occurring in the ionosphere? The weather is; and the experimenters present that day 
at Svalbard confirmed this first suggestion. The big unknown is of course the 
intensity of the cloud coverage, and as previously emphasized, intensity calibrations 
and background subtraction are much sensitive to these uncertainties. Line profiles 
are spreading while the background can be increased a lot. That is exactly what 
happens with Hβ before and during our observation times: Fig. 6-10 is in this way 
the epitome of low-atmosphere effects combined with a proper ionospheric 
disturbance. We finally end up with so high a background that the line can be barely 
identified, which makes it impossible to use straightforwardly. 
Therefore, the calibrated intensity shown in Fig. 6-10 is by no means a precise 
intensity calibration (the units R/Å cannot be taken directly for comparisons with the 
model). The issues linked with the calibration should be solved by Jeff Holmes and 
Fred Sigernes (UNIS, Svalbard) in the next winter time when the spectrometer will 
be recalibrated before the opening season.  
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Fig. 6-16 – First out-of-the-box comparison between spectral data 
recorded at Ny-Ålesund (discontinuous line)) and the model (black 
line). A triangle function of FWHM = 2.8 Å was first chosen for the 
instrumental function, which was then convolved with the raw results 
from the model: the resulting intensity is drawn in blue. When using a 
triangle function of FWHM = 8 Å, the model yields the resulting line 
intensity which is drawn in red, matching the measurements quite 
well. 
Our hearts in our boots, we have to forget the intensity as a reliable parameter 
in this context. Thus, in the next paragraphs, all line spectra have been scaled to 
unity in order to make comparisons full of sense, which, if not consistent in 
amplitude, keeps at least the physical shape of the lines.  
In Fig. 6-16, we present the first comparison between the model, drawn in black 
solid line, including angular redistributions (magnetic mirroring and Rutherford 
scattering applied below 1 keV) and the spectral intensity recorded by the Black 
spectrometer (thin shaky line). The model is convolved with the instrumental 
function, a triangle function of successive FWHM equal to 2.8 Å (blue line) and 8 Å 
(red line). As regards the width of the distribution, the unconvolved profile is not 
matching the measured profile very well. The narrow nominal profile of the Black 
spectrometer cannot explain by itself the differences observed. The red O lines (at 
roughly 250 km) are thin and we are approaching in their case the resolution of the 
instrument of 2.8 Å, which rules out the instrumental cause for the dispersion 
observed.  
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Fig. 6-17 – Hα spectra yielded by TRANS4 when taking into account 
angular redistributions of both magnetic collisional origins under 
Rutherford’s approximation for the phase function. The top left figure 
shows Hα emission rate function of the wavelengths, the top right 
figure the detail of altitude contributions to the volume emission rate. 
The same colour code as in Fig. 6-13 is used 107 km (cyan), 114 km 
(magenta), 128 km (green), 138 km (black), 250 km (blue) and 600 km 
(red). In the bottom figure, the ratio of the contributions of proton 
(dash-dot) and hydrogen (solid line) to the total Hα emission rate are 
plotted. 
In the case of hydrogen lines, which are occurring at much lower altitudes, we 
have to increase substantially the width of the instrumental function to get profiles 
similar to those recorded by the instrument. We have degraded artificially the 
resolution of the instrument, but most important, we still keep a piece of information 
on the shape of the distribution itself. This trick can be interpreted as an estimate of 
the meteorological impact on the ionosphere.  
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Fig. 6-18 – Hβ emission rates including angular redistributions of 
magnetic and collisional origins. In blue we plotted as usual the 
hydrogen contribution to the emission, and in red the proton 
contribution. 
We end up with a seeing-like appreciation of the event in terms of observational 
quality for the Hα line. We get a resolution equivalent to a Gaussian of standard 
deviation 8 Å, i.e. almost 5 Å more than the theoretical spectral resolution of the 
instrument. This is large, but still exploitable through our modelling, which gives a 
precise prediction of the shape of the wings of the spectral line and therefore on the 
energy/pitch angle parameterization of the particles responsible for the emission. 
For the first time then, we can see the TRANS4 model as a weather indicator 
which allows retrieving the primary shape of the line if it had not been disturbed by 
the clouds, and to interpret it physically. 
The main results of our approach are illustrated in Fig. 6-17, where emission 
rates and volume emission rates for given altitudes are plotted. Magnetic mirroring 
and Rutherford collisional redistributions are taken into account: we can see clearly 
the superposition of both contributions on the top right plot, separately explained in 
the previous paragraphs. 
Magnetic mirroring becomes important at higher altitudes and is particularly 
significant at high Doppler shifts, while the angular distributions due to elastic and 
charge-changing reactions reach their full power at lower altitudes and for redshifts 
comprised between 1 and 8 Å. 
The ratios of emission rates drawn in Fig. 6-17 (bottom) are illustrating well this 
double impact and can be seen as a spicy “melange” of magnetic and collisional 
redistributions previously depicted in Fig. 6-15: the red wing reveals a greater 
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impact of hydrogen atoms at low red-shifts like in the Rutherford scattering case. 
For higher red shifts, the protons take the most important part in the emission, 
rather matching the conclusions that were drawn in the magnetic mirroring case. 
Preliminary results for Hβ 
Following the validation of our approach in terms of angular redistributions and 
spectral widths, we show in Fig. 6-18 the emission rates expressed in cm–2 s–1 Å–1 for 
Hβ. The overall intensity is smaller than for Hα by a factor 2, which is consistent with 
the preliminary model exposed in Galand (1996). Both collisions and magnetic 
mirroring are easily seen in the plot, the former at lower redshifts the latter at 
higher ones. These results have now to be confronted to the experimental test, an 
issue I must work on with regards to other spectrometers available in Svalbard (see 
next paragraph). 
• Limitations and future improvements 
Several limitations to this approach, which were mentioned earlier, have to be 
put forward. Firstly, the cloud coverage that day did not allow us to retrieve the 
absolute intensities recorded by the Ebert-Fastie spectrometers, which clamps down 
on our initial ambition to calibrate a posteriori the model at low altitudes with the 
spectral data. The main effect of Rayleigh scattering is to dampen the intensities 
effectively measured and to broaden the peaks, which makes it another physical 
phenomenon to take into account in the modelling that is completely independent 
from the instrument’s capability of separating lines.  
A second issue deals with the spatial and temporal variability of precipitation, 
which was very dynamic at the time of the coordination. A good indication of the 
state of the ionosphere and its link with macroscopic phenomena would have been 
given by the convection patterns measured from SuperDarn; however no reliable 
data is available for this day. Our model is then unable to model the precipitation 
event. The use of averages in flux and optical data as inputs to TRANS4 was then a 
means chosen to keep the statistical validity of the comparison between our model 
and the data. 
A third issue concerns the proper wavelength calibration of the optical 
instruments for this particular day, which can be greatly improved in light of the 
data reduction that has to be performed before and after the event for future 
comparison. My calibration work on the Black spectrometer data showed moreover 
that the spectrometer is undergoing a significant non-linear drift in wavelengths, an 
issue that is being addressed at the moment at the Auroral Station. Cross calibration 
cannot be performed precisely with the red line doublet because it is situated too far 
away from the Hα line. The solution of using OH bands to do it is not very 
satisfactory as their main features of the (6-1) band are not well identified in the 
spectrum.  
CHAPITRE 6 - 6.2 - COMPARISON BETWEEN MEASUREMENTS AND COMPUTATIONS 
-201- 
Some improvements are still possible for a more in-depth investigation, 
especially on the Hβ line, though this line is more sensitive to the Rayleigh 
scattering. The Auroral Station has in this frame a high-resolution spectrometer 
available, called a HiTIES43, run by the University of Southampton (P.I. Dr. Betty 
Lanchester) and calibrated for the Hβ line (Lanchester et al., 2003). It examines the 
line in the magnetic zenith at a resolution of 1.3 Å with a 60 s sampling, allowing 
long duration exposures and a very good signal-to-noise ratio. Some contacts have 
been made in this way, and better Hβ data may become available in the very next 
future. 
After the optical part and the first comparisons presented, we need now to turn 
to the radar data and to see if we can model the density and temperature profiles 
measured by ESR, two parameters that are part of the standard sets of physical 
outputs yielded by the incoherent scatter analysis. This is the ultimate part of our 
talk. 
6.2.2 Comparison to radar data and validation of the approach 
This part is dedicated to the comparison with ESR data, namely electron 
densities and ion and electron temperatures. I will show that, in order to explain the 
data, convection electric fields have to be taken into account in the model as I 
theoretically explained it in § 6.1.4, though the lack of convection maps for instance 
from SuperDarn remains striking. This puts another limitation on our approach; 
nonetheless a lot can be inferred from the simple assumption that consists in adding 
manually the intensity of the electric field, which I will show the impact on the 
density profiles and temperatures. A wisp of our model’s preliminary results will be 
presented in the end concerning ion densities and productions, which will round off 
the third act before the end of the play itself. 
Before getting straight into the discussion, it is not useless to remember the 
geomagnetic configuration of the ESR beam, which was expounded in more details in 
§ 6.1.3. The beam of the 32-m antenna was inclined at 70.8° to the west, intercepting 
150 km away the DMSP satellite measuring the precipitating electron and proton 
fluxes at an altitude of 800 km. The all sky camera centred on the red line (Fig. 6-2) 
is also showing that conditions here and there were quite different: less intense 
precipitation was occurring above ESR in comparison to those measured by the 
satellite, take as an input to the model. We are then expecting lower measured 
densities in the E region than what the model gives: we will see that our modelled 
densities are matching exactly this scenario.     
                                                  
43 High Throughput Imaging Echelle Spectrograph, see Chakrabarti et al. (2001). 
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• The ESR measured electron densities and temperatures 
In Fig. 6-19, we plotted the electron density height profiles produced by the 
model in the case of combined electron-proton precipitation versus the electron 
densities recorded by ESR and averaged here over 20 minutes of sampling. This 
mean value is then representative of the ionospheric conditions around the 
coordination time at 08:45 UT while the DMSP satellite was at 800 km. The ESR 
error bars are drawn at altitudes higher than 300 km.  
 
Fig. 6-19 – Density profiles computed by TRANS4 under 3 different 
convection electric field conditions (left) and compared to 20-minute 
averaged densities measured by ESR (triangles). In blue is plotted the 
densities corresponding to E = 20 mV/m, in black E = 65 mV/m and 
in red E = 80 mV/m. Error bars are also represented above 300 km 
where uncertainties become large. The figure on the right represents 
the 65 mV/m densities drawn with a solid line. The best match 
between the model and the experimental data is occurring between 300 
and 800 km. The dash-dotted line are the densities divided by 3, which 
enables to match the ESR measurements at low altitudes. 
Assumptions: a first approach to electric fields 
The contributions of different electric fields, spanning from 20 mV/m to 
80 mV/m, to the overall electron densities is clearly seen. As we noted before 
(§ 6.1.4), we expect first a drop in the densities in the F region due to the favoured 
presence of the very reactive radical NO+. The importance of NO+ up to very high 
altitudes will find a justification later on when studying the repartition of ion species 
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in the ionosphere. For 20 mV/m electric fields, densities reach their peak at 240 km, 
with values up to 5 × 105 cm–3. 
For higher electric fields, the peak tend to decrease in altitude as most of NO+ 
are encountered in the upper F1 region, from 240 km to 210 km, a tendency that 
seems to mark time with growing intensity since no differences are seen between 
densities computed with 65 and 80 mV/m. The peak values drop down by a factor 2 
from 5 × 105 cm–3 to 2.5 × 105 cm–3 when changing from 20 to 65 mV/m. 
Higher up, this deviation stabilizes. Differences become significant again 
between 65 and 80 mV/m at higher altitudes which is consistent with a NO+ layer 
moving to higher heights when the electric field is increasing. The results with 
E = 65 mV/m seem to be the best to model the ESR data in terms of amplitude and 
shape: though below 250 km the computed densities are larger than measured 
densities by a factor 3, a perfect match is found between 300 and 800 km. This 
difference is no surprise: as emphasized in the description of the data, we expect the 
model to be accurate ideally at 600 km because the electron and proton fluxes 
recorded by DMSP are representative of the region probed by EISCAT at this 
altitude. Below that and especially in the first few hundred kilometres along the 
ESR beam, we are geographically and magnetically far from the conditions traversed 
by the satellite and this is another proof that conditions were quite different from 
one probed region to another. On the all sky cameras, we saw that the region probed 
at 100 km by the ESR beam was probably much quieter than the upper regions. This 
also confirmed by the model and, as shown in Fig. 6-19 (right), a factor 3 in electron 
densities is required at low altitude to account for the data. The shape of the 
densities at the peak are then very well reproduced, which indicates that we have 
taken into account the correct parameters such as electric field and geomagnetic 
activity. We already showed that the electric field through the frictional heating has 
an impact first on temperatures and then on densities: we will now focus on ion and 
electron temperatures and see how we can validate the overall value of the electric 
field in our case study. 
Electron and ion temperatures  
The temperature profiles for ions and electrons are plotted in Fig. 6-20 for each 
electric field, 20 mV/m (blue), 65 mV/m (black) and 80 mV/m (red). The main 
differences are seen for the ion temperature. The low-altitude data showed a large 
increase from a few 100 K to more than 3000 K, which obviously cannot be 
reproduced by a quasi nonexistent electric field. Only large E-fields can account for 
altitude profiles up to 400 km, which confirms our preliminary analysis on densities. 
At higher altitudes however, the model diverge from the data, which can be 
explained by the ESR poor ion temperature sampling and the frequent errors in the 
standard GUISDAP analysis: the average cannot recover from this bias and we get 
underestimated measured profiles. The huge discrepancies observed above 600 km is 
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an indication of the structure of the ionosphere which is stratified in independent 
layers coming from different origins: we must remember that the model gets a 
sample profile overhead Svalbard and not along the ESR beam itself: it would 
suppose to know the conditions straight above every point in the beam, which is 
currently impossible to access.  
The growth of the ion temperatures at higher altitudes is mainly due to the 
diffusion of minor species in the ionospheric gas (mostly composed of O+), a diffusion 
which becomes important in the upper F region, making the ion temperatures grow 
very fast until they decrease again higher up in the ionosphere (usually < 3000 km) 
because of the reduced number of species. This is the origin of the polar wind, first 
confirmed experimentally by Hoffman (1970)44, which consists mainly of electrons, 
H+, He+ and O+ ions escaping from the polar ionosphere and moving along 
geomagnetic field lines. It arises classically from ambipolar electric fields created by 
the slight charge separation between electrons and the major ion O+: ions are 
accelerated upwards in order to achieve charge neutrality with the faster upflowing 
electrons (see the review of Ganguli, 1996). Because of the polar wind, most of the 
magnetospheric O+ ions originate in the polar cap ionosphere. Moreover, this 
diffusion can be greatly enhanced by the presence of convection electric fields, 
resulting in a fast-growing ion temperature at altitudes above the F region, which is 
the case in our event. 
Computed electron temperatures vary much less in comparison, and not 
linearly: all three temperatures corresponding to the three different electric fields 
end up very close to each other and inside the radar uncertainties above 300 km. The 
difficulty of modelling temperatures lies intrinsically in the state of the ionosphere 
which was varying extremely fast in comparison to densities: in a few minutes’ time, 
all kinds of temperature values were observed which literally fills the graph in Fig. 
6-21.  
In this context, the best physical idea of the state of the ionosphere is given by 
an average over 20 minutes, but this gives only an idea. A parameter which is not so 
much sensitive to these huge variations is the ratio Ti/Te, also plotted in Fig. 6-21. 
For each couple of profiles (Ti,Te) at one particular time, the ratio allows to point the 
regions where electric fields become important. Two regions can be highlighted: 
when Ti > Te, which is the case below roughly 400 km on average in ESR data, 
electric fields are playing a significant role; when Ti < Te, i.e. above 400 km, the 
dynamics of the ionosphere is mainly lead by kinetic vertical mechanisms where no 
frictional heating occurs. The main features are modelled correctly by both 80 mV/m 
and 65 mV/m electric fields; the latter one reaches moreover a very good agreement 
between 150 and 400 km.  
                                                  
44 By the way, let’s remember doubly-charged ions… Apart from the polar wind, Hoffman 
discovered also O++ ions thanks to the very same satellite Explorer 31 (§ 1.1). Interesting shortcut, 
isn’t it? 
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Fig. 6-20 – Electron and ion temperature altitude profiles in K 
computed by the model and compared to the ESR data averaged over 
20 minutes in black triangles (see figure below for complete legend). 
Error bars for the ESR data are drawn above 300 km. 
 
Fig. 6-21 – Ratio of ion to electron temperatures Ti/Te in % given by 
the model as compared to the original ratio of temperatures computed 
from ESR data (left, black triangles). The blue curve represents the 
model’s calculations when we add a 20 mV/m electric field. The black 
line is for E = 65 mV/m and the red line for E = 80 mV/m. The limit 
at 100% occurs when Ti = Te. Above this limit, Ti > Te. The figure on 
the right shows the dispersion (especially at high altitudes) of ion and 
electron temperatures measured by ESR between 08:35 UT and 
08:55 UT with the computed TRANS4 profiles superimposed in black 
solid line. 
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Above this limit, ion and electron temperatures have similar values and the 
ratio grows slowly for both curves with altitudes but the 80 mV/m E-field seems to be 
more accurate until 500 km. A higher altitudes, according to ESR data, electric fields 
play a negligible role and Ti becomes only a fraction of Te in amplitude: at 800 km, Ti 
represents roughly 15 % of Te. This ratio is as a matter of fact better modelled by a 
20 mV/m E-field.  
The binary vision of two layers with high and low electric fields corresponding to 
low and high altitudes respectively modelling best the data must then be refined. 
Along a field-line however, the same electric fields are in action. 
Three layers seem now to coexist within the EISCAT beam, one in the E and F 
regions best modelled by strong electric fields (65 mV/m) acting on the denser part of 
the ionosphere and spanning from 100 to 400 km, a higher region between 400 and 
500 km where even stronger fields can exist and finally a high-altitude layer where 
barely no electric fields are in action, situated above 500 km. 
This new picture is supported by our previous comments on electron densities. 
Moreover, it highlights the fact that the discrepancies encountered for densities at 
low altitudes are most certainly due to the initial conditions such as atmospheric 
densities and precipitated fluxes, and not so much on internal ionospheric 
mechanisms such as the frictional heating. 
We showed that, as a middle value, electric fields of 65 mV/m were in action to 
match the densities and temperatures measured by the EISCAT ESR on 22-01-2004 
prior to the SERSIO rocket launch. In the following paragraphs, the computations 
use this value as a forcing of the average electric field in TRANS4. 
• The protons unveiled: a few details on the proton contribution 
What is the sole impact of the protons in terms of densities and productions? 
Well, the first coupling parameter is, following the description of the interface 
between the numerical codes in § 4.2.4, the volumic source function for the 
protoelectrons, expressed in cm–3 s–1 eV–1. Protoelectrons are produced by collision 
between a neutral species and a (H, H+) particle. Their distribution we can see in 
Fig. 6-22 — a surface plot for each altitudes and energies — and in Fig. 6-23 which 
represents a slice of the former figure at 300 km with the detail of the contributions 
of proton fluxes (dash-dotted line) and hydrogen fluxes (solid line). 
A sharp peak is encountered at low energies (0.1–20 eV) and low altitudes (110–
140 km). The detail of a typical source function at mid altitudes shows that collisions 
with hydrogen particles are more efficient that the corresponding collisions with 
protons: indeed, as a supplementary electron can be created through ionisation-
stripping of a hydrogen atom, the production rate generated associated to hydrogen 
fluxes is more important in the energy span covered. This tendency begins to change 
at higher energies, modulated by proton fluxes and cross sections building up at 
higher energies with regards to H fluxes.  
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Fig. 6-22 – Typical volumic source function in cm–3 s–1 eV–1 between 
100 and 600 km and plotted across energies in the range 0.1-120 eV. 
 
 
Fig. 6-23 – Volume source function for protoelectrons in cm–3 s–1 eV–1 
computed by the model at 300 km. Collisions of neutrals with protons 
is drawn in dash-dotted line while collisions with hydrogen atoms are 
in solid line.  
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Fig. 6-24 – Left: Primary and secondary electron production profiles 
expressed in cm–3 s–1 between 90 and 450 km. Primary productions 
(dash-dotted line) correspond only to protoelectron productions because 
no photoionisation is present. Secondary productions correspond to 
both electron precipitation and degradation of primary protoelectrons 
(dash line) computed by the kinetic code. The right figure shows the 
contribution of precipitating electrons (dashed line) and that of the 
protons (dash-dotted line) in creating electron densities, expressed in 
cm–3 compared to ESR electron densities (black triangles). The total 
productions and densities are drawn in black solid line. 
We can see also that for 1 keV proton fluxes at the top of the ionosphere, we end 
up with around 1 eV protoelectrons. 
Another interesting feature to observe with the help of TRANS4 is the 
productions and densities which the protons are responsible for. This point is 
featured in Fig. 6-24 (left): primary productions as well as secondary ones are shown 
between 100 and 450 km. 
Primary proto-electrons are responsible for the low-altitude peak around 
140 km, while secondary electrons due both to precipitation and primary 
suprathermal protoelectrons are creating the second wider peak at 210 km. One can 
see that the protoelectron productions are even higher than the pure electron 
contribution from precipitation, reaching 6 × 103 cm–3 s–1. 
The overall shape is barely modified when the fluid part of the model computes 
the losses to solve the continuity equation: two main peaks are observed, and the F2-
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layer peak becomes more important. Due to the lower location of the protoelectron 
peak, recombination processes and collisions are more frequent, which eats away a 
lot of the freshly produced electrons and ions, making the low-altitude peak decrease 
much more than its high-altitude relative. Above 200 km, the proton contribution to 
the overall electron density reaches 10 to 20%, a conclusion that was already put 
forward in several publications (e.g. Lilensten and Galand, 1998). 
After having singularized the protons with regards to the well-known electron 
contribution, we are now ripe for a little walk among atoms and molecules: what is 
their respective part in the ionosphere? 
6.2.3 A refined description of the ionosphere 
• Productions and densities 
The productions at the origin of the measured densities are sketched below 
450 km in Fig. 6-25, a profile that is very much alike the ones presented in the first 
Act. Actually these are typical nightside ion production profiles recorded at high 
latitude. The main non-chemically produced ions are N2 and O2 in the E region, 
while O becomes the dominant species above 300 km. Thermalized H+ ions are 
negligible at all altitudes.  
What is really interesting is the density profiles, species by species and plotted 
on the right. They show quite different shapes from the production ones, and we can 
see clearly the effect of the chemical reactions in the building of concentrations. N2 
becomes only the third to fourth species with altitude in the ionosphere and O is 
experiencing a huge depletion at low altitudes. Simultaneously, the molecular ion 
NO+ becomes the most prominent species between 150 and 400 km. The F1 layer 
extends then up to 400 km, which explains why the frictional heating could still act 
at these altitudes, as already inferred from our E-field sensitivity discussion of 
§ 6.2.2. The growing concentration of NO+ is also perfectly consistent with the 
simultaneous depletion in O+ and N2+ densities in the F region: indeed both species 
are involved the creation of NO+ and constitute the main source in the lower 
ionosphere of this molecular ion through: 
O+ + N2 → NO+ + N(4S) + 1.10 eV (115) 
N2+ + O → NO+ + N(2D) + 0.70 eV (116) 
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Fig. 6-25 – Left: Ion productions for the major ion species in the 
ionosphere: N2+ (blue), O2+ (green), O+ (red), N+ (magenta) and H+ 
(yellow). The total electron production is drawn in black. Right: Major 
ion densities yielded by TRANS4 for 22-01-2004: N2 (blue), O2+ (green), 
O+ (red), NO+ (cyan), N+ (magenta) and H+ (yellow). The NO+ layer 
extends up to 400 km, which corroborates the influence of the frictional 
heating previously noticed in the discussion on electron densities. 
In parallel, it is worthy of note that O2+ ions which are not influenced by 
reactions creating NO+ remain the first species at very low altitudes, unlike N2+. In 
these conditions, NO+ can govern a lot of the dynamics and composition of the 
ionosphere in a large altitude span, self-sustained by reactions with N2+ at lower 
altitudes and by reactions with O+ and O in the F2 region. 
As regards O+, it remains the second largest species above 300 km, despite the 
MSIS approximation on O atomic densities.  
 
These comments close our discussion on this first confrontation of TRANS4 with 
a coordinated event: we need to conclude and draw the perspective for the future 
concerning the modelling of proto-electron events, which is the object of the last 
chapter of this manuscript. 
 
 
—— e–  
—— N2+ 
—— O2+ 
—— O+ 
—— N+ 
—— NO+ 
– – – H+ 
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Après le couplage de codes de transport, l’accélération et la validation énergétique de 
TRANS4, nous nous tournons dans ce chapitre vers la comparaison aux données, que 
nous avons pu mettre en place grâce au travail effectué d’abord à Svalbard, situé 
dans la calotte polaire nord puis à Oslo dans l’équipe de Physique des Plasmas 
Spatiaux dirigée par Jøran Moen. Il s’agissait ici de tester TRANS4 dans des 
conditions réelles et de le confronter aux données mesurées. 
 
Nous nous sommes ainsi intéressés à l’événement du 22-01-2004 à Svalbard, où 
précipitations de protons et d’électrons étaient particulièrement intenses. L’intérêt 
résidait également dans la quantité de données instrumentales disponibles grâce à 
une coordination satellite/sol programmée. C’est donc à la description détaillée des 
données que nous nous sommes attelés dans un premier temps (§ 6.1) : données 
géophysiques d’abord (ACE et magnétogrammes), données radar (ESR) et satellite 
(DMSP) ensuite, données optiques enfin. Au moment où le satellite intercepte le 
faisceau radar de ESR, vers 08:45 UT, des précipitations de particules intenses mais 
peu énergétiques pour les protons sont enregistrées par le satellite DMSP. Compte 
tenu de l’inclinaison du faisceau radar, il est montré que les précipitations mesurées 
par le satellite sont représentatives des régions sondées à 600 km d’altitude par le 
radar, ce qui pointe les limites de notre approche comparative. Les données radar, et 
notamment la corrélation entre croissance de la température et baisse des 
concentrations électroniques, peuvent être interprétées si l’on considère l’action de 
champs électriques de convection à l’origine d’un chauffage Joule, qui exposé 
synthétiquement dans un paragraphe dédié. Pour finir, le traitement des données 
optiques de deux spectromètres Ebert-Fastie mesurant les raies Hα et Hβ est présenté 
avec le résultat de la calibration. Compte tenu de la difficulté de calibration de ces 
instruments au vu des conditions météorologiques délicates (couverture nuageuse), 
ces résultats doivent être considérés comme préliminaires et devront bientôt être 
confirmés par les mesures de spectromètres à haute résolution supplémentaires 
présents à Svalbard. 
 
La deuxième partie de ce chapitre concerne la comparaison aux données. Les flux 
précipités (e–, H+) mesurés par le satellite DMSP sont donnés en entrée du code dans 
les conditions géophysiques telles que Ap = 60, f10.7 = 130 et latitude = 78.16°.  
Dans un premier temps, il est intéressant d’étudier la sensibilité du modèle aux 
différents paramètres inhérents aux redistributions angulaires, à l’origine de la 
génération de flux remontants de protons et d’hydrogène. Nous trouvons, à la suite de 
Galand et al. (1998) et Galand & Richmond (1999), que le miroir magnétique a une 
influence surtout à des altitudes supérieures à 200 km pour des énergies élevées alors 
que les redistributions angulaires collisionnelles dues aux réactions de changement 
de charge et aux collisions élastiques sont prépondérantes à plus basse altitude et 
pour des énergies des particules hydrogénées plus faibles. Plusieurs configurations 
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pour les fonctions de redistributions angulaires sont ensuite étudiées : maxwellienne 
de largeur à mi-hauteur variable ou section efficace de Rutherford. Elles permettent 
de rendre compte de l’extension vers le rouge des raies d’émission Balmer. Nous 
adoptons finalement la fonction de Rutherford en l’appliquant successivement en 
dessous de 1 keV et de 10 keV : nous montrons alors que la donnée de la variation en 
énergie de cette fonction, qui n’est pas encore élucidée, est cruciale pour la bonne 
modélisation des profils décalés vers le rouge des raies Hα et Hβ.  Les profils 
combinant l’effet du miroir magnétique et des redistributions angulaires 
collisionnelles sont enfin présentés et commentés à la lumière des remarques 
précédentes : l’étude statistique de ces émissions permettrait ici de réduire les 
incertitudes sur les paramètres physiques régissant les redistributions angulaires. 
Des nuages de haute altitude présents ce jour là ont quant à eux interdit toute 
comparaison quantitative des taux d’émission des raies et nous ont obligé à 
normaliser nos spectres en vue de leur comparaison. La dispersion en longueur 
d’onde des spectres due à ces nuages peut malgré tout être incluse dans la fonction 
instrumentale des spectromètres, moyennant l’hypothèse que la traversée des nuages 
ne modifie pas la forme des raies : en dégradant artificiellement la résolution 
effective de l’instrument de 2 à 8 Å, nous obtenons une indication sur l’état de 
l’atmosphère, c’est-à-dire un seeing pour l’observation des raies d’émission Balmer. 
Dans un deuxième temps, nous avons comparé les résultats du modèle TRANS4 
avec les données radars de concentration et de températures. Les concentrations 
électroniques calculées suivent parfaitement les données du radar ESR entre 300 km 
et 600 km d’altitude. En dessous, les différences sont importantes (jusqu’à un facteur 
3 en amplitude), et mettent en valeur l’extrême variabilité spatiale en terme de 
précipitations de l’événement choisi : les densités mesurées à ESR à basse altitude ne 
sont pas du tout représentatives des flux mesurés en haut de l’atmosphère par le 
satellite, situé à 150 km à l’ouest du radar.  La forme des concentrations sont 
néanmoins qualitativement comparables. Grâce à l’ajout d’un champ électrique de 
convection d’intensité variable en fonction de l’altitude, nous pouvons retrouver la 
forme des rapports de températures ionique et électronique.  Dans un profil de 
température, trois régions doivent alors être considérées : une région où de forts 
champs existent (65 mV/m) située entre 100 et 400 km d’altitude, une région entre 
400 et 500 km où des champs encore plus intenses (80 mV/m) existent et enfin une 
région de haute altitude (> 500 km) où le champ électrique ne joue plus qu’un rôle 
limité.  
 
La dernière partie de cette étude présente les résultats pour les protons seuls afin 
de caractériser leur contribution à l’ionisation totale ainsi que le détail des 
productions et concentrations ioniques, qui constituent, dans le cas de protons 
précipitant, un apport original du couplage des deux codes. Les protons sont ainsi 
responsables du pic de basse altitude dans les concentrations, et contribuent à 
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hauteur de 15% en moyenne au dessus de 200 km d’altitude à la concentration 
électronique totale. 
Une analyse fine de l’atmosphère prenant en compte toutes les espèces ionisées 
montre l’importance de l’ion NO+ qui, selon le modèle, est majoritaire jusqu’à 400 km. 
Ce résultat est en totale cohérence avec notre étude sur l’intensité du champ électrique 
et explique après coup pourquoi l’effet Joule, dû à la présence d’un champ électrique 
de convection, est encore actif à haute altitude où l’ion NO+ est prépondérant. 
Il est désormais temps de conclure, ce que les deux prochains chapitres se 
proposent de faire, en anglais pour la partie sur le transport des protons, et en 
français pour le manuscrit dans son ensemble. 
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Chapitre 7 
Conclusions and perspectives for Act II
What’s in a name?  That which we call a rose  
By any other name would smell as sweet. 
Shakespeare, Romeo and Juliet. 
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Time it is now to draw some perspectives on the new coupled fluid/kinetic proto-
electron model that TRANS4 is. The steps leading to its building, the physical and 
stability tests that have been carried out and the final validation have been 
addressed in detail all along this second Act. I will then discuss the improvements 
that are necessary to be developed in the future in order to master the uncertainties 
still inherent in the proton model. 
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7.1 What the TRANS4 model is 
The ambition of building a reliable numerical model capable of reproducing as 
many phenomena as possible in the ionosphere has become a real need over the 
years in the scientific community.  
With the introduction of the proton/hydrogen code coupled to the initial electron 
code, TRANS4 is on the brink of being one of the very few models able to take into 
account precisely and simultaneously the contribution of precipitating protons and 
electrons and their respective effects on one another in the Earth’s ionosphere. 
7.1.1 A brief summary of TRANS4 
Summarizing in a few words a code such as TRANS4 can become a real 
challenge. For that, we can get back to the signification of its name: four original 
codes coupled together involving two different transport approaches, one fluid, the 
other kinetic, of which the backbone is constituted by Boltzmann’s statistical theory. 
We began our work with Ludwig Boltzmann, it is indeed right to finish this 
discussion with him, or at least with his wonderful theory! In any case, Fig. 4-3 
perhaps pictures the TRANS4 model in a way better than any explanation could 
achieve but I will try to summarize it as the English reader did not have so far the 
opportunity to read a thorough description of our model. 
First, primary productions and the source functions are computed for two cases: 
photoionisation (Beer-Lambert law) and protoelectrons. The former mechanism 
needs photoabsorption and photoionisation cross sections as well as the EUV solar 
flux (Tobiska, 1991). To yield the latter parameter, the Boltzmann’s kinetic 
dissipative transport equation is solved analytically for the hydrogen particles (H+,H) 
precipitating at the top of the ionosphere. The inputs are the proton and/or the 
hydrogen fluxes, the collision and the emission cross sections, and of course the 
neutral atmosphere which is given by Hedin’s model MSIS-90 (Hedin, 1989). The 
proto-electrons produced are then energetic enough to ionise, heat and excite the 
neutral atmosphere: we have to take into account these protoelectrons as an 
important source of secondary electrons, which distribution is governed by another 
kinetic transport equation.  
The source functions computed become an input for the solving of the radiative 
transfer-like equation ruling the kinetic transport of suprathermal electrons, 
initially composed of precipitating electrons coming from the solar wind or 
accelerated in the magnetosphere. The neutral atmosphere, the electron impact cross 
sections are here needed. The production rates of each major and minor ion created 
by primary photoionisation, electron and proton impacts can be computed: this new 
physical output will serve in turn as an input to the fluid chemical model, which 
aims at solving Boltzmann’s momentum equations for N2+, O2+, O+, N+, NO+ and H+: 
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densities, temperatures, pressure gradients and heat flows are yielded by the model 
thanks to reaction rates and the taking into account of 21 chemical reactions. These 
parameters can be sensitive to the v × B convection electric field that defines the 
horizontal dynamics through electric potential maps (see Blelly et al., 2005 who 
describe the coupling between a Eulerian approach of ionospheric convection, called 
AMIE45, and the electron code TRANSCAR): it is then possible to add another 
dimension to the model and follow the transport of a flux tube into the polar cap, 
from its birth to its disappearing. 
Of course, many by-products are yielded incidentally by the model and can be 
cross-calibrated with observations: airglow, Doppler profiles for the hydrogen Balmer 
lines, modelling of the red and green line emissions, total electron content… 
As regards the initial sole proton code, it has been used since its development in 
1996 in a number of studies (Galand et al., 1998, 1999; Lummerzheim and Galand, 
2001; Lanchester et al., 2003) but was only validated with regards to optical 
measurements. It means that only one output of the model has been used so far 
which has always limited its capacity of evolution. Now coupled to the TRANSCAR 
core, the proton/hydrogen transport code may be used for solar-terrestrial purposes 
while enhancing the range of capabilities of the electron code. This is what I will be 
focusing on from now on. 
7.1.2 What TRANS4 brings 
TRANS4 allows the combined study of electron/proton precipitation within a 
single run. Productions and densities for each ion species can be directly computed 
as well as temperatures and heating rates. These parameters are aimed at being 
compared with ground-based equipments such as incoherent scatter radars (EISCAT 
for instance).  
The separate contribution of electrons and protons is also implemented in the 
model so that the impact of sole protons on the overall temperatures and densities 
can be investigated quantitatively. 
Magnetic mirroring effects and collisional angular redistributions are included 
so that we gain a precise description of their respective influence on the generation 
of downward proton/hydrogen fluxes and eventually the modification of upward 
fluxes. As a consequence, emission rates for Balmer Hα and Hβ lines can be 
computed, which allows the comparison with optical observations led from the 
ground or from satellites. 
                                                  
45 AMIE, or Assimilative Mapping of Ionospheric Electrodynamics, is a procedure used to derive 
the time-dependent distribution of the ionospheric convection in terms of convection potential, 
field-aligned currents and electron precipitation fluxes over a large ionospheric scale. This 
approach is embedded into TRANS4 to account for the convection mechanisms and the presence of 
electric fields giving rise to frictional heating. 
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In our particular study concerning the 22-01-2004 event, we have shown 
moreover that TRANS4 could be interpreted as a ‘weather indicator’ through the 
study of the Doppler line profiles and to retrieve the physical shape of the line 
despite the cloud coverage and the difficulty of getting a proper reliable calibration 
for the measurements. These results, presented in § 6.2, need be confirmed in light of 
future studies focusing on other events. Some uncertainties remain in the proton 
code which may be usefully mastered by comparisons of the model with future 
coordinated events. 
In this way, a lot can still be done in the future to reduce these uncertainties, 
which I will discuss in the next little paragraph. 
7.1.3 What can be done in the future 
Uncertainties exist concerning the cross sections for the elastic collisions of 
protons and hydrogen atoms with O2 and O. The recent survey of Kallio and 
Barabash (2001) regarding these processes applied to the Martian atmosphere 
showed that there exists a real need for reliable measured cross sections: we are at 
the moment obliged to assume that they are valid indiscriminately for the three 
species N2, O2 and O. 
Concerning the Balmer emission part, two other uncertainties lie on the 
emission cross section for collisions of hydrogen or proton with O and on the ε 
parameter which intervenes in the phase function. The energy dependence has to be 
measured, as the extent of the red-shifted tail of the emission line distribution is 
directly correlated to the energy threshold above which angular redistributions do 
not play any more a significant role. 
Another challenging issue concerns the beam spreading effect (Jasperse, 1997) 
that is loosely taken into account in many kinetic transport equations by a damping 
factor applied to the precipitated flux (Basu et al., 1993; Galand et al., 1997). Monte-
Carlo simulations, which are more relevant to model this effect because they can 
keep track of the particle in its descent into the ionosphere, can be of help (Fang et 
al., 2004). By taking into account this effect, the intensity computed at the zenith 
will be modified as well as the fine structure of the line, easing considerably the 
comparisons with observations. 
The need of coordinated events is also crucial if we want to circumvent a lot of 
these uncertainties, which could be a means of tackling these problems statistically 
and making some a posteriori predictions, much like we did with doubly-charged 
ions concerning reaction rate constants. 
Moreover, a few scientific issues can be added in the future such as the 
modelling of the emission of the Lyman-α line, already addressed in Gérard et al. 
(2000), though it cannot be detected from the ground due to atmospheric absorption. 
This comes within one of the ambitions of such a modelling, i.e. to try to have a basis 
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as wide as possible of the processes going on in thick atmospheres and the associated 
observables. The case of Jupiter, through the modelling of radiative transfer, has 
been investigated by Barthélemy (2003) and Barthélemy et al. (2005) concerning 
Lyman-α, β and γ lines, and may be in the future an interesting coupling perspective 
for TRANS4 when migrating to the atmospheres of the giant planets. Proton aurora 
is equally an issue studied on Jupiter since the 1970s (see e.g. Heaps et al., 1975). 
Simultaneously, the extension of our model to higher relativistic energies will be 
a strong priority in the LPG team, especially in the case of Titan where pick-up ions 
and high energy particles accelerated by the huge Kronian magnetosphere are 
playing a leading role. As regards Mars and Venus, as ESA’s missions are beginning 
to gather a wealth of information, the migration of the platform TRANS4 to these 
atmospheres with completely different magnetic fields has begun, and will be one of 
my orientations in the immediate future. 
The experience gained in all of these aspects will also be applied to the 
modelling of polarisation issues concerning the red auroral line, for which we plan to 
begin observational campaigns during the winter 2006-2007 in Svalbard from the 
brand new auroral station. This part has been the subject of one article submitted to 
Space Weather Journal and given in annex. 
I have also a dream, a dream that one day in the medium term we could inverse 
the entire code in order to get back from ground measurements to the initial 
distribution of the particles precipitating… A tool of multiple applications!  
7.2 Before concluding… 
The great dynamics of topics devoted to proton issues on Earth and the other 
planets is testified by the great number of international articles and acts of 
communication published since 2000 (on the ADS records, 93 articles are listed). 
Coupled with the expertise we already have on the electron’s side, pilot 
proton/electron studies can now be performed on a very wide basis. 
From this point of view, I chose as a maiden flight to the model a protoelectron 
event recorded by a battery of different instruments, from spectrophotometers to 
radars, not forgetting satellites and rockets. The full potential of this idea will be 
reached in the cusp where a wealth of facilities is already available and Svalbard 
seems an ideal place for operations.  
Large campaigns aimed at coordinated studies must be led in the future and, 
especially since the solar cycle will be in its ascending activity phase again in 2007. 
Building rockets to study in-situ the spatial distribution of protons and correlate 
better the precipitation region to the one probed by the radars is also an interesting 
issue that must be addressed in a large basis.  
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TRANS4 can become in this scope a very useful tool to analyze the data and 
complementary to other approaches involving Monte-Carlo calculations. Its 
extension to other systems and planets as well as its capacity of evolution in order to 
perform reliable predictions allows to think that this model will be at the basis of 
interesting discoveries in the future, following the example of the electron code 
TRANSCAR recently ported on Mars which enabled the discovery of an aurora-type 
emission on the Martian nightside and distinct from the previous well-identified 
nightglow (Bertaux et al., 2005). These past and future discoveries are and will be all 
embedded in a vast collaboration between institutions that play a crucial role in each 
step of the modelling and data processing work. This is incidentally an interesting 
aspect of my PhD, where I had the opportunity to work with physico-chemists at the 
heart of the chemical issues of the code (Orsay), with experimenters performing in-
situ measurements (Svalbard), and with physicists interpreting data and building 
models (Oslo). 
 
What makes a model efficient in describing the experimental reality is its 
capacity to account first for data collected by orbiting spacecraft or ground-based 
instruments in the case of aeronomy, and then to give some predictions on the 
behaviour of the physical system. 
This PhD work was thus carried out within the framework of collaborations that 
will be strengthened in the future, involving international leading institutions such 
as the Laboratoire de Chimie-Physique (LCP, Orsay, France), the Plasma Physics 
group at the University of Oslo (UiO, Norway), the University Centre in Svalbard 
(UNIS, Norway) and ESTEC46 (Noordwijk, the Netherlands).  
Our work together will continue! 
                                                  
46 European Space research and TEchnology Centre, which constitutes the ESA’s Space Research 
division. 
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Acte III  
Épilogue : où le voile se lève 
Synthèse 
 
When shall we three meet again  
In thunder, lightning or in rain? 
Shakespeare, Macbeth. 
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Synthèse 
Léger et puissant, le pont s’élance au-dessus du 
fleuve. Il ne relie pas seulement deux rives déjà 
existantes. C’est le passage du pont qui, seul, fait 
ressortir les rives comme rives. 
Heidegger, Essais et conférences.
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Ce travail de thèse touche à sa fin. Comme le suggère le plan de ce manuscrit, 
j’ai suivi deux orientations principales dans ma recherche sur l’étude des entrées 
d’énergie dans l’ionosphère. Successivement, la double ionisation et les précipitations 
de protons et d’électrons ont été abordées et appliquées au cas d’une part des ions 
doublement chargés, et d’autre part au couplage protons-électrons. 
Chacune de ces parties a fait l’objet d’une collaboration active avec des instituts 
et laboratoires de recherche, français ou norvégiens, qui ont permis de développer 
une approche pluridisciplinaire de ces questions. La diversité de ces collaborations 
est à l’image de ce qu’est la modélisation d’un système physique aussi complexe que 
l’ionosphère : des entrées physico-chimiques du modèle (sections efficaces, vitesses de 
réaction) à l’observation et à l’interprétation des données, chaque élément devient 
essentiel dans notre modélisation physique du système. 
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Je retrace donc ici les étapes de mon travail de thèse afin d’en dresser les 
perspectives et les améliorations futures. La Fig. ii, en quelque sorte un raccourci de 
mon travail de thèse, peut nous guider dans cette tâche et doit être comparée à la 
Fig. i présentée en introduction.  
 
Fig. ii – le modèle TRANS4, dernière évolution de TRANSCAR 
incluant le transport cinétique des électrons et des protons, le transport 
fluide, le calcul des émissions lumineuses aurorales et la convection 
due au champ électrique. De plus, le calcul des productions et des 
concentrations des trois ions doublement chargés N2++, O2++ et O++ est 
implémentée. 
Les principales sorties rajoutées sont les productions et concentrations des ions 
doublement chargés N2++, O2++ et O++ et les profils Doppler des raies Balmer dues 
aux précipitations de protons. Le couplage des codes de transport d’électrons et de 
protons se fait via la fonction source des protoélectrons ainsi que les productions 
ioniques, comme on peut le voir sur la figure. 
 
1 Double ionisation sur Terre et sur Titan 
Nous avons pu montrer que la contribution des ions doublement chargés, jusque 
là négligée dans les modèles d’ionosphère terrestre, peut se révéler importante vis-à-
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vis des ions simplement chargés. C’est le cas à haute altitude de l’ion atomique O++ 
qui devient au dessus de 400 km d’altitude pour des conditions d’activité solaire 
calmes la quatrième espèce ionique la plus abondante après O+, N+ et H+. L’impact 
de ces ions multiplement chargés sur l’ionosphère, bien que minime à basse altitude, 
peut donc se révéler à haute altitude significatif par rapport à certaines espèces 
simplement chargées. 
Ces travaux ont été initiés ces 4 dernières années par le LPG, le LCP et l’ESTEC 
sur Mars (Witasse et al., 2002) et complétés par la suite sur Terre et sur Titan dans 
le présent travail.  
Étant donnée la difficulté des mesures en laboratoire et le manque de travaux 
effectués jusqu’à maintenant sur la création de ces ions, plusieurs hypothèses ont dû 
être faites sur les sections efficaces de double photoionisation des molécules de N2 et 
de O2, et devront faire l’objet dans le futur de mesures précises afin de pouvoir 
circonscrire les incertitudes. Un long travail de réflexion sur la pertinence des 
sections efficaces et sur la sensibilité du modèle à ces paramètres d’entrée a été 
mené, ainsi que sur la prise en compte des constantes de réaction. Dans cette tâche, 
Roland Thissen, Odile Dutuit et Christian Alcaraz du Laboratoire de Chimie 
Physique d’Orsay m’ont été d’une aide considérable sans laquelle des estimations 
rationnelles des paramètres physico-chimiques n’auraient pu être retenues. 
Dans un premier temps, nous avons ainsi calculé les productions primaires dues 
à la photoionisation, puis les productions secondaires par impact des photoélectrons 
primaires, qui sont la contribution majeure en dessous de 200 km d’altitude. Les 
constantes de réactions, tabulées ou déduites des observations faites au LCP, nous 
ont permis dans un deuxième temps de calculer les pertes chimiques des ions 
doublement chargés, moléculaires ou atomiques, même si des spéculations 
demeurent sur la réaction O++ + O jamais mesurée en laboratoire. 
A partir des productions totales et des pertes, il restait à calculer les 
concentrations de ces ions. Par souci de simplicité, nous avons fait l’hypothèse de 
l’équilibre hydrostatique, une hypothèse qui se révèle a posteriori justifiée par 
l’adéquation des résultats aux mesures dans le cas de O++ pour des altitudes 
inférieures à 500 km. Toute l’approche, soumise aux incertitudes déjà décrites, a été 
ainsi validée par la comparaison aux données de l’unique satellite qui ait mesuré les 
concentrations en O++ dans l’ionosphère terrestre. Cela nous a permis également de 
retenir les valeurs les plus adéquates pour les constantes de réaction et de prédire la 
constante de vitesse de la réaction O++ + O en attendant les mesures en laboratoire. 
La production de ces ions sur Terre représente quelques pour-cents de la 
contribution totale électronique, mais leur concentration contribue à moins de 1% du 
total de la concentration électronique. Un intérêt supplémentaire de l’étude de ces 
ions peut alors être vu chez les autres objets du système solaire dotés d’une 
atmosphère dense. Titan en constitue un des exemples les plus intéressants et fait 
l’objet d’un paragraphe entier dans le présent manuscrit. Nous calculons les 
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productions et concentrations de N2++ dans l’atmosphère de Titan, une molécule qui, 
étant donnée sa très grande réactivité, peut fournir une grande quantité d’énergie à 
l’ionosphère en formant des ions simplement chargés très énergétiques. La présence 
d’ions multiplement chargés comme N2++ pourrait être également à l’origine des 
écarts entre concentrations électroniques et concentrations ioniques, et suggérer que 
cet ion pourrait jouer un rôle prépondérant au niveau planétaire. 
La mise en évidence expérimentale de dications moléculaires dans les hautes 
atmosphères planétaires reste à faire : leur détection peut se faire aussi bien au 
point de vue optique qu’en spectrométrie de masse embarquée sur satellite. La 
prochaine étape est donc leur caractérisation instrumentale dans l’atmosphère, avec 
pour objectif une meilleure statistique sur la présence et la dynamique de ces ions. 
Leur étude dans l’atmosphère de la Terre et des planètes telluriques, telles Mars ou 
Vénus, pourrait également motiver une réactualisation des constantes de vitesse et 
des sections efficaces d’ionisation et susciter, par ricochet, des travaux futurs en 
chimie des phases gazeuses.  
2 Couplage dynamique protons/électrons  
Après la photoionisation et la création d’ions doublement chargés, les 
précipitations… La deuxième partie de mon travail de thèse s’est intéressée au 
couplage dynamique de deux codes de transport cinétique avec l’application de ce 
modèle couplé, appelé TRANS4, aux précipitations combinées électrons/protons. La 
description du modèle TRANS4 et sa constitution ont été explicitées en détail dans 
les paragraphes précédents. Il est plus intéressant ici de donner les principales 
avancées du modèle TRANS4 ainsi que les améliorations futures souhaitables. 
TRANS4 permet en une seule exécution l’étude combinée des flux de protons et 
des électrons dans l’ionosphère de la Terre. Le calcul des productions et des densités 
pour chaque espèce, ainsi que les températures et les taux de chauffage sont des 
sorties directes du modèle, qui peuvent être éventuellement comparées aux 
paramètres des radars à diffusion incohérente. Il est également aisé de calculer 
l’impact quantitatif des protons sur les concentrations et les températures données 
par le transport fluide. Le modèle inclut, à la suite des travaux précédents sur le 
transport cinétique des protons, l’effet de miroir magnétique et les redistributions 
angulaires d’origine collisionnelle, tous deux responsables des flux remontants de 
protons et d’hydrogène dans l’ionosphère. Ces deux mécanismes de redistributions 
angulaires des flux sont à l’origine des décalages vers le rouge des queues de 
distributions des raies Balmer Hα et Hβ, toutes deux modélisées dans le code. Cet 
aspect est un des plus intéressants car la signature optique des aurores à protons a 
été étudiée depuis les années 60 : une comparaison immédiate avec les données 
spectrométriques au sol ou embarquées sur satellite est donc possible et peut 
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permettre dans certains cas de calibrer après coup les résultats du modèle pour les 
basses altitudes où les raies sont les plus intenses.  
L’étude d’un événement en particulier, le 22 janvier 2004, nous a montré 
également que TRANS4 pourrait être utilisé comme indicateur météorologique grâce 
à l’étude des profils Doppler, en faisant cependant l’hypothèse que la couverture 
nuageuse ne modifie pas la forme du spectre. On peut dans ces conditions retrouver 
la forme originelle des raies non perturbées, un résultat qui devra faire l’objet dans 
l’avenir d’une étude statistique sur le plus grand nombre possible d’événements 
coordonnés. Les incertitudes liées aux sections efficaces de collision élastique pour 
les réactions H+ + O2 ou H+ + O pourront être en partie maîtrisées par cette 
statistique événementielle, mais comme le notent Kallio et Barabash (2001) dans 
leur revue des différents processus de collisions appliqués à Mars, il existe un besoin 
de mesures plus systématiques de ces paramètres afin de mieux estimer l’impact des 
protons dans les ionosphères. 
A propos des émissions Balmer, nous devons encore travailler à réduire les 
incertitudes sur les sections efficaces d’émission, ainsi que sur la fonction de phase 
liée à la redistribution angulaire. Notre étude a ainsi montré que l’efficacité des 
redistributions angulaires était très sensible au seuil en énergie de diffusion vers 
l’avant. Ce seuil porté à 10 keV dans le modèle permet une meilleure prise en compte 
de la composante décalée vers le rouge des raies, mais demande également 
confirmation soit directement en laboratoire soit indirectement par comparaison du 
modèle avec des spectromètres à très haute résolution (de l’ordre de 1 Å) comme il en 
existe à Svalbard ou à Fairbanks (Alaska). 
Une amélioration intéressante du modèle devra prendre en compte l’effet 
d’étalement du faisceau de protons, qui n’est pour l’instant paramétré que grâce à un 
facteur d’atténuation sur les flux de protons incidents, une hypothèse valable 
uniquement à haute altitude. Une approche statistique via des codes numériques 
Monte Carlo a permis déjà de bien quantifier l’étalement transversal du faisceau ; il 
reste cependant à adapter le formalisme au transport cinétique de Boltzmann. Une 
étude dépendant de l’altitude a été tentée récemment dans ce sens (Jasperse, 1997) 
et pourrait servir de base à une modification de TRANS4. Il reste cependant un gros 
travail de modélisation et d’adaptation à notre problème car cet effet dépend de 
l’altitude via les concentrations thermosphériques (libre parcours moyen et hauteur 
d’échelle) et l’intensité du champ magnétique. Suite à sa prise en compte rigoureuse, 
nous nous attendons dans le modèle à un changement, outre de la structure fine de 
la raie, de l’intensité des raies Balmer selon la ligne de visée, facilitant par la suite la 
comparaison aux résultats spectrométriques calibrés en intensité. 
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3 Perspectives en planétologie comparée 
Le portage du code TRANS4 dans plusieurs atmosphères planétaires est une 
perspective des plus prometteuses, grâce notamment à la prise en compte de 
l’émission de la raie Lyman-α. Le cas des planètes géantes et de leurs satellites est 
ici très intéressant. La perspective de couplage de TRANS4 avec le code de transfert 
radiatif déjà développé au LPG (Barthélemy, 2003), ainsi que l’extension du modèle 
aux énergies relativistes, une orientation prioritaire de l’équipe “ionosphère” au LPG 
l’année prochaine, vont permettre d’accroître les capacités de prédiction et le nombre 
de paramètres en sortie du code. Depuis dix ans, Titan est devenu un sujet de choix 
et le succès de la mission Cassini-Huygens assure une quantité et une qualité 
d’informations pour des décennies. Le rôle des ions lourds pick-up ainsi que des 
protons accélérés par la magnétosphère de Saturne est encore mal estimé : le portage 
de TRANS4 sur cette planète avec en entrée les données mesurées par Cassini peut 
ainsi quantifier les productions d’ionisation et les concentrations ioniques attendues 
dans l’ionosphère de Titan où plus de 1000 réactions ion-neutre et neutre-neutre sont 
considérées.  
Plus près de nous, l’étude de Vénus et Mars grâce à un modèle d’ionosphère peut 
se révéler une très intéressante évolution. Outre l’envoi des missions européennes 
sur ces deux planètes, l’intérêt réside dans la diversité des champs magnétiques 
rencontrés afin de dresser un panorama le plus exhaustif possible de l’interaction du 
soleil avec des objets très différents, magnétisés ou non. L’étude des raies d’émission 
et de leurs mécanismes d’excitation, dont la modélisation doit être adaptée à ces 
deux planètes, constitue un objectif à court terme pour la recherche. 
Comme je l’ai noté, l’ambition de tels travaux est bien d’aborder les relations 
soleil-planètes sous un grand nombre d’angles d’attaque, sous-tendus par plusieurs 
thèmes fédérateurs : transport des particules énergétiques, émissions lumineuses, 
rôle des ions multiplement chargés, rayons cosmiques. 
Dans cette optique et pour revenir à l’ionosphère terrestre, je participe 
également à un travail sur la polarisation de la raie rouge de l’oxygène atomique, 
dont le pic d’intensité se situe vers 250 km d’altitude, et qui fait l’objet d’un article 
soumis au Space Weather Journal (Lilensten et al., 2006, voir annexe). Après des 
expériences en laboratoire concernant l’excitation et la mesure de polarisation de 
cette raie réalisées au LCP, une campagne d’observations est prévue pour l’hiver 
2006-2007 à Svalbard, grâce à la construction par nos collaborateurs norvégiens à 
Oslo d’un spectropolarimètre dédié à l’observation de la raie rouge. Les objectifs sont 
clairs : caractériser la distribution des électrons précipitant au sommet de 
l’ionosphère grâce à une mesure de l’état de polarisation de l’émission lumineuse. 
Après l’Année Géophysique Internationale de 1958, où Duncan mis en évidence une 
polarisation significative de la raie rouge, et grâce au recul historique de 40 ans de 
mesures de celle-ci, cette expérience pourrait apporter des indices précieux et 
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permettre à moyen terme une mesure routinière de la fonction de distribution des 
électrons, un paramètre difficilement accessible à l’heure actuelle. 
Dans les prochaines années, ce travail se prolongera dans plusieurs directions 
complémentaires en planétologie comparée, sur Terre d’abord, sur les autres 
planètes du système solaire ensuite, avec pour principale assise la confrontation des 
modèles aux observations. 
Épilogue 
J’ai commencé ce manuscrit avec l’évocation de mes collaborations, qui ont guidé 
mes pas tout au long de ce travail de recherche. Une des forces de la géophysique, 
c’est bien de regrouper des chercheurs de différents horizons et d’échanger dans un 
travail collectif ses idées, ses travaux. Être à l’interface de plusieurs champs de 
recherche aussi différents que la physique solaire, la physique de la Terre ou la 
chimie des réactions a été pour moi l’occasion de rencontrer, discuter, échanger et 
construire pendant ces années de thèse.   
Construire des ponts, des ponts entre disciplines, des ponts entre les hommes, 
est un bel idéal. 
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Acte IV  
Papers and Invited Conference 
 
 
 
 
 
 
– Le  désert est beau, ajouta-t-il... 
Et c'était vrai. J'ai toujours aimé le désert. 
On s'assoit sur une dune de sable. On ne 
voit rien. On n'entend rien. Et cependant 
quelque chose rayonne en silence... 
– Ce qui embellit le désert, dit le petit 
prince, c'est qu'il cache un puits quelque 
part... 
Antoine de Saint-Exupéry,  
Le Petit Prince. 
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Paper 1  
 
Prediction and modelling of doubly-charged 
ions in the Earth’s ionosphere 
Simon, C., J. Lilensten, O. Dutuit, R. Thissen, O. Witasse, C. Alcaraz and H. Soldi-
Lose, Ann. Geophys., 23, No. 3, 781-797, 2005. 
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Paper 2  
 
Prediction of a N2++ layer in the upper 
atmosphere of Titan 
Lilensten, J., O. Witasse, C. Simon, H. Soldi-Lose, O. Dutuit, R. Thissen and C. 
Alcaraz, Geophysical Research Letters, 32, L03203, doi:10.1029/2004GL021432, 2005. 
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Paper 3  
 
A fast computation of the diurnal secondary 
ion production in the ionosphere of Titan 
Lilensten, J., C. Simon, O. Witasse, O. Dutuit, R. Thissen and C. Alcaraz, Icarus, 
174, 285-288, 2005. 
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Paper 4  
 
Considering the polarization of the oxygen 
thermospheric red line for Space Weather 
studies 
 
Lilensten, J., C. Simon, M. Barthélemy, J. Moen, R. Thissen and D.A. Lorentzen, 
accepted in Space Weather Journal, 2006. 
PAPER 4 • CONSIDERING THE POLARIZATION OF THE OXYGEN THERMOSPHERIC RED LINE FOR SPACE 
WEATHER STUDIES  
-266- 
PAPER 4 • CONSIDERING THE POLARIZATION OF THE OXYGEN THERMOSPHERIC RED LINE FOR SPACE 
WEATHER STUDIES  
-267- 
PAPER 4 • CONSIDERING THE POLARIZATION OF THE OXYGEN THERMOSPHERIC RED LINE FOR SPACE 
WEATHER STUDIES  
-268- 
PAPER 4 • CONSIDERING THE POLARIZATION OF THE OXYGEN THERMOSPHERIC RED LINE FOR SPACE 
WEATHER STUDIES  
-269- 
PAPER 4 • CONSIDERING THE POLARIZATION OF THE OXYGEN THERMOSPHERIC RED LINE FOR SPACE 
WEATHER STUDIES  
-270- 
PAPER 4 • CONSIDERING THE POLARIZATION OF THE OXYGEN THERMOSPHERIC RED LINE FOR SPACE 
WEATHER STUDIES  
-271- 
PAPER 4 • CONSIDERING THE POLARIZATION OF THE OXYGEN THERMOSPHERIC RED LINE FOR SPACE 
WEATHER STUDIES  
-272- 
PAPER 4 • CONSIDERING THE POLARIZATION OF THE OXYGEN THERMOSPHERIC RED LINE FOR SPACE 
WEATHER STUDIES  
-273- 
PAPER 4 • CONSIDERING THE POLARIZATION OF THE OXYGEN THERMOSPHERIC RED LINE FOR SPACE 
WEATHER STUDIES  
-274- 
PAPER 4 • CONSIDERING THE POLARIZATION OF THE OXYGEN THERMOSPHERIC RED LINE FOR SPACE 
WEATHER STUDIES  
-275- 
PAPER 4 • CONSIDERING THE POLARIZATION OF THE OXYGEN THERMOSPHERIC RED LINE FOR SPACE 
WEATHER STUDIES  
-276- 
PAPER 4 • CONSIDERING THE POLARIZATION OF THE OXYGEN THERMOSPHERIC RED LINE FOR SPACE 
WEATHER STUDIES  
-277- 
PAPER 4 • CONSIDERING THE POLARIZATION OF THE OXYGEN THERMOSPHERIC RED LINE FOR SPACE 
WEATHER STUDIES  
-278-  
PAPER 4 • CONSIDERING THE POLARIZATION OF THE OXYGEN THERMOSPHERIC RED LINE FOR SPACE 
WEATHER STUDIES  
-279-  

 -281- 
 
Paper 5  
 
Invited Talk and article 
TRANS4: A new kinetic/fluid ionospheric 
code including protons and electrons 
Simon, C., J. Lilensten, J. Moen, K. Oksavik and W.B. Denig, A new 
kinetic/fluid ionospheric code including protons and electrons: a comparison with 
experimental data, Invited talk presented at Lars Vegard Symposium on Proton 
Aurorae, University of Oslo, 13th and 14th oct. 2005. 
A realistic modelling of the behaviour of the auroral ionospheric plasma 
remains a challenge. Within this framework, we present the description of a 
newkinetic/fluid dynamically multicoupled ionospheric model called TRANS4 able to 
perform simultaneous proto-electron precipitation computations. The motivation of 
the building of such a numerical code is clear: very few studies have been studying so 
far the contribution of both protons and electrons through a consistent modelling 
approach, and none have managed to describe the angular redistributions 
responsible for the redshifted Balmer emissions and its particular effect on ion 
densities and temperatures. After having explained the main characteristics of the 
model, we show here a preliminary comparison with a coordinated ground-
based/satellite event where proton and electron precipitating fluxes were very 
intense. A brief geophysical overview of the event is also described. The effect on ion 
densities measured by the EISCAT Svalbard Radar (ESR) is emphasized though 
data processing has yet to be optimized. The computation of the Doppler profiles is 
still to be implemented in our code which will allow a direct comparison with optical 
data. Finally, the stress is laid on the future improvements of TRANS4 and the 
necessity of mounting in the near future coordinated experiments in the auroral 
ionosphere involving incoherent scatter radars and sounding rockets. 
A preliminary work which led to the writing of an article: 
Simon, C., J. Lilensten, J. Moen, J. M. Holmes, Y. Ogawa, K. Oksavik and W.B. 
Denig, TRANS4: a new electron/proton transport code – Application to the 22-01-
2004 geophysical event, submitted to Ann. Geophys., 2006. 
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CONTRIBUTION À L’ÉTUDE DES ENTRÉES D’ÉNERGIE SOLAIRE DANS L’IONOSPHÈRE : IONS 
DOUBLEMENT CHARGÉS ET TRANSPORT CINÉTIQUE DES PROTONS – LA TERRE ET TITAN  
Ce travail de thèse porte sur la modélisation des ionosphères planétaires comme celle 
de la Terre et de Titan à travers les processus de transport cinétique des électrons et des 
protons. La modélisation des ions doublement chargés N2++, O2++ et O++ créés par 
photoionisation a constitué la première étape de ce travail. Les résultats de la simulation sont 
comparés avec succès aux seules données disponibles sur Terre pour O++. De cette validation 
expérimentale, nous prédisons ainsi la présence d'ions moléculaires doublement chargés dans 
l'ionosphère de la Terre et de Titan. Dans un deuxième temps, nous détaillons la genèse du 
modèle d'ionosphère TRANS4, à travers le couplage et l'optimisation de différents codes de 
transport cinétique et fluide capables de modéliser simultanément les précipitations 
d'électrons et de protons. Ce modèle constitue un outil unique et cohérent de diagnostic de 
l'impact combiné des protons et des électrons sur l'ionosphère en permettant notamment le 
calcul des profils de raies Balmer de l'hydrogène. La comparaison aux données a permis 
ensuite une approche quantitative du comportement de l'ionosphère soumis à un événement 
actif proton-électrons, sous le triple angle des données radar, satellite et optique. Les 
perspectives sont nombreuses et le portage du code dans d'autres ionosphères telles Titan, 
Mars ou Vénus est une voie de recherche privilégiée, qui coïncide avec les mesures en direct 
des sondes Cassini, Mars Express et Vénus Express. Une collaboration étroite avec le 
Laboratoire de Chimie Physique (LCP, Orsay) ainsi qu’avec les universités d’Oslo et de 
Svalbard (UNIS) a été menée tout au long de ce travail. 
Mots-clefs : Ionosphères planétaires – Planétologie comparée – Modélisation 
numérique – Ions doublement chargés N2++, O2++ et O++ – Transport cinétique des protons et des 
électrons – Terre – Titan – Coordinations sol/satellite – radars EISCAT. 
CONTRIBUTION TO THE STUDY OF ENERGY INPUTS OF SOLAR ORIGIN IN THE IONOSPHERE: 
DOUBLY-CHARGED IONS AND PROTON KINETIC TRANSPORT – THE EARTH AND TITAN 
This PhD project consists in the modelling of planetary ionospheres such as those of 
the Earth and Titan through high-energy transport processes occurring on the dayside and on 
the nightside at auroral latitudes. The modelling of the doubly-charged ions N2++, O2++ and O++ 
created through photoionisation constitutes the first step of this work. The results are 
compared to the few atmospheric O++ data available on Earth, for which a very good 
agreement has been found, leading to the first prediction of molecular dications in the Earth's 
and Titan's ionospheres. In a second step, as a dynamical coupling and an updating of 
different kinetic codes, a consistent kinetic/fluid proto-electron numerical model called 
TRANS4 has been built, which makes it a unique tool to get a precise diagnostics of combined 
proton and electron impacts in the ionosphere. Perspectives are numerous, and one privileged 
track is to port the whole model to other planetary atmospheres, such as Mars, Venus or 
Titan, a will that coincides with the exciting success of Mars Express, Venus Express and 
Cassini-Huygens planetary missions. A fruitful collaboration with the Physico-Chemistry 
Laboratory (LCP, Orsay, France) as well as with the University of Oslo and the University 
Centre in Svalbard (UNIS, Norway) was successfully led throughout the building of this work.  
Keywords: Planetary ionospheres – Comparative planetology – Numerical modelling – 
Doubly-charged ions N2++, O2++ and O++ – Kinetic transport of protons and electrons – Earth – 
Titan – Coordinated satellite and ground-based instruments – EISCAT radars. 
